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Abstract
In this thesis, we measure galaxy number counts magnification due to Large
Scale Structure of the Universe using cross-correlations of galaxy samples at different
redshifts. We use these measurements to fit the bias of the foreground galaxies and
recover the cosmological parameters more sensitive to this analysis, σ8 and ΩM .
We use Luminous Red Galaxies (LRGs) as a lens sample and normal galaxies as
a source sample. Both lens and source galaxies will be drawn from the first data,
from the Dark Energy Survey, called Science Verification A1 (SVA1).
We present the first detection of magnification by LRGs in SVA1. To develop this
work we will further address the main systematic errors afflicting magnification, no-
tably photo-z characterization and detection completeness/obscuration. Our results
are compatibles with WMAP9 and Planck, however the SVA1 region is still small,
so the statistical error is large and the results are not competitive yet, but we have
demonstrated that the method is working properly.
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A lo largo de la historia, el hombre siempre se ha hecho preguntas sobre el Cos-
mos y su origen. Con el paso del tiempo, se ha dado cuenta que e´ste era ma´s grande
y complicado de lo que jama´s llego´ a imaginar. Paso´ de una concepcio´n basada en
movimientos planetarios y estrellas fijas a darse cuenta de que la contribucio´n de
estos astros era insignificante en comparacio´n con el contenido energe´tico del Uni-
verso. Durante el siglo XX, el descubrimiento de la energ´ıa y la materia oscuras han
supuesto una revolucio´n en nuestra manera de entender la cosmolog´ıa y comprender
su naturaleza se ha convertido en uno de los grandes desaf´ıos de la f´ısica del siglo
XXI.
De observaciones como el defecto en el brillo de las supernovas de tipo Ia [1, 2]
nace la hipo´tesis de que el Universo esta´ experimentando una expansio´n acelerada
debido a la existencia de una presio´n negativa de origen desconocido a cuyo agente se
llamo´ energ´ıa oscura. Posteriormente, con el refinamiento de la instrumentacio´n, se
han podido llevar a cabo otros experimentos, entre ellos la medida de la distribucio´n
espacial de galaxias [3, 4] o la tomograf´ıa de la distribucio´n de materia utilizando la
sen˜al de magnificacio´n producida por el efecto de lente gravitacional de´bil [5]. E´stos
han permitido confirmar la hipo´tesis de la existencia de la energ´ıa oscura.
Gracias a estos resultados y a muchos otros se construye el hoy conocido como
modelo esta´ndar cosmolo´gico o ΛCDM. De acuerdo con este modelo, el Universo tiene
una geometr´ıa eucl´ıdea y esta´ formado por aproximadamente un 68 % de energ´ıa
oscura, un 27 % de materia oscura y un 5 % de materia bario´nica [6] (ver Figura 1.1).
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Figura 1.1: Contenido de materia y energ´ıa en el Universo antes y despue´s de los resultados
de Planck.
La existencia de la Radiacio´n de Fondo de Microondas [7–12] (CMB, siglas de
Cosmic Microwave Background, descubierta por Penzias y Wilson en 1965) y las
medidas que se han hecho de ella, gracias a sate´lites como COBE [7], WMAP [11] y
Planck [12] (ver Figura 1.2), son las ma´s precisas que tenemos hoy en d´ıa, y confirman
el modelo ΛCDM.
Los cartografiados de galaxias, que nos permiten determinar la distribucio´n de
materia visible y nos aportan informacio´n sobre las condiciones iniciales del Universo
y su evolucio´n temporal, son tambie´n una herramienta muy poderosa para contrastar
el modelo ΛCDM. Los cartografiados, adema´s de la posicio´n angular de los objetos,
nos proporcionan informacio´n sobre su velocidad de recesio´n a trave´s del desplaza-
miento al rojo (z ). Tradicionalmente el desplazamiento al rojo se obtiene a partir
de los espectros de los objetos observados. Sin embargo esta te´cnica, aunque muy
precisa, requiere mucho tiempo de observacio´n, lo que la hace ineficiente si se quiere
cartografiar una gran parte del cielo. Por esta razo´n se ha desarrollado otra te´cnica
que, aunque menos precisa, nos permite obtener los desplazamientos al rojo de un
gran nu´mero de galaxias. Consiste en la utilizacio´n de varios filtros de manera que, a
3partir de la medida de la intensidad luminosa en cada uno de ellos, se puede recons-
truir de forma aproximada el espectro de los objetos observados y a partir de e´ste
estimar el desplazamiento al rojo. La precisio´n y profundidad de los cartografiados
fotome´tricos depende principalmente del nu´mero de filtros y del rango de frecuencias
que cubren y el desplazamiento al rojo obtenido de esta manera recibe el nombre de
photoz.
Figura 1.2: Resolucio´n de los distintos sate´lites que han medido el CMB. Imagen tomada
de http://photojournal.jpl.nasa.gov/catalog/PIA16874.
El primer cartografiado de galaxias fue el Center for Astrophysics Survey de
Harvard en 1977 [13] y desde entonces, con la mejora de los instrumentos y el in-
cremento de observatorios alrededor del mundo, se han ido haciendo cartografiados
cada vez ma´s completos y ma´s profundos hasta llegar al Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) [14]. E´ste fue el primer cartografiado digital y es tambie´n el ma´s completo
del que disponemos en la actualidad.
Para el desarrollo de esta tesis se estudiara´ la sen˜al de magnificacio´n co´smica de
los primeros datos del Dark Energy Survey (DES)1. Este proyecto vio su primera
1http://www.darkenergysurvey.org/
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luz a finales del an˜o 2012 y pretende cubrir un octavo del cielo en cinco bandas
fotome´tricas. Por su a´rea (5000 grados cuadrados) y profundidad (z ∼ 1.4) el proyecto
DES promete ser la referencia para los astro´nomos de todo el mundo durante los
pro´ximos 10 o 15 an˜os. Los datos que se usan en esta tesis se han tomado durante
la etapa de Science Verification, cuyo objetivo es estudiar la calidad de los mismos
y corregir posibles defectos en los sistemas del telescopio y/o la ca´mara.
DES fue concebido pensando especialmente en el estudio de la energ´ıa oscura,
mediante el uso de cuatro te´cnicas principales [15]: el diagrama de Hubble de las
Supernovas de tipo Ia, la tomograf´ıa de la distribucio´n de materia usando lentes gra-
vitacionales de´biles, la abundancia de cu´mulos de galaxias y las oscilaciones acu´sticas
de bariones (BAO, del ingle´s Baryon Acoustic Oscilations). Sin embargo hay otros
me´todos para estudiar las propiedades de la energ´ıa oscura como son la la sen˜al de
magnificacio´n, llamado tambie´n bias de magnificacio´n, las distorsiones en el espacio
de desplazamientos al rojo (RSD, del ingle´s Redshift Space Distortions), etc.
La sen˜al de magnificacio´n, tema principal de la tesis, se observa sobre la funcio´n
angular de correlacio´n cruzada de dos muestras de galaxias, f´ısicamente separadas
en desplazamientos al rojo, y mide la influencia de la materia a trave´s del aumento
o disminucio´n del brillo de las galaxias por efecto lente gravitacional. A esta funcio´n
en adelante la llamaremos funcio´n de cross-correlacio´n. El efecto de magnificacio´n
resulta ser sensible a la densidad de materia del Universo (ΩM) y a la amplitud de
sus fluctuaciones (σ8). La medida de estos para´metros, es independiente de la obte-
nida por otros me´todos como el CMB, y proporciona una restriccio´n adicional a las
caracter´ısticas de la energ´ıa oscura, especialmente si se hace a varios desplazamientos
al rojo. Asimismo, constituye un test de consistencia de la Relatividad General.
La sen˜al de magnificacio´n es una de las consecuencias del efecto lente producido
por la materia y ha sido ampliamente estudiado en el pasado (ver seccio´n 3.6). Su
estudio se ha llevado a cabo con los datos de cartografiados como el SDSS o el
Canada-France-Hawaii Telescope Lensing Survey (CFHTLS) [16].
En este trabajo se presenta el estudio de la magnificacio´n co´smica en un nuevo
conjunto de datos, a trave´s de su sen˜al en la cross-correlacio´n de dos muestras de
galaxias, haciendo uso de nuevas herramientas computacionales desarrolladas espe-
cialmente para ello, como son: simulaciones de N-cuerpos, para recrear el Universo, y
5un co´digo de ana´lisis de datos que aprovecha la potencia del hardware especialmente
disen˜ado para videojuegos. Este co´digo permite calcular las funciones de correla-
cio´n en una fraccio´n del tiempo necesario para hacerlo con hardware convencional,
reduciendo el tiempo de ca´lculo de d´ıas a minutos.
En el cap´ıtulo 2 se expone en detalle el modelo esta´ndar cosmolo´gico ΛCDM.
El cap´ıtulo 3 estara´ dedicado a entender co´mo la magnificacio´n co´smica modifica
la funcio´n de cross-correlacio´n de galaxias. A lo largo del cap´ıtulo 4 se presentara´n
diversas herramientas computacionales que se han desarrollado con el fin acelerar
el ca´lculo de la funcio´n de correlacio´n ya que, computacionalmente hablando, es
especialmente costoso. En el cap´ıtulo 5 se presentara´ formalmente el proyecto DES.
A lo largo del cap´ıtulo 6 se expondra´ el me´todo utilizado para obtener la cosmolog´ıa
a partir del uso de simulaciones de N-cuerpos disen˜adas para el proyecto DES y en
el cap´ıtulo 7 se aplicara´ a los primeros datos del proyecto. Finalmente en el cap´ıtulo




La cosmolog´ıa es la ciencia que estudia el origen, la estructura y la evolucio´n
del Universo. Se basa en la observacio´n y en la experiencia para establecer leyes de
cara´cter general comparando distintas aproximaciones al mismo problema e interpre-
tando los feno´menos observados dentro de un marco comu´n o modelo cosmolo´gico.
Aplicar el me´todo cient´ıfico al conocimiento del Universo es especialmente dif´ıcil ya
que so´lo hay uno, es decir, que no podemos compararlo con otro ni salir de e´l y
observarlo desde fuera. Tampoco podemos elegir el lugar y el instante de observa-
cio´n y por supuesto no sabemos si la parte que observamos del cosmos es realmente
representativa del Universo como un todo.
A pesar de las dificultades intr´ınsecas al estudio del Universo, los modelos cos-
molo´gicos intentan explicar los feno´menos que se han ido observando a lo largo de
los an˜os. Hasta el momento el modelo que mejor concuerda con las observaciones
es el llamado ΛCDM y gracias a esto es tambie´n conocido como modelo esta´ndar
cosmolo´gico. Este modelo, haciendo uso de la teor´ıa del Big Bang y de la hipo´tesis
conocida como Principio Cosmolo´gico, se construye sobre la so´lida base de la teor´ıa
de la Relatividad General y, hasta la fecha, es el que mejor concuerda con las obser-
vaciones. Sin embargo au´n no es capaz de explicar que´ son la materia y la energ´ıa
oscuras.
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2.1. Principio cosmolo´gico
Este principio, introducido por Einstein, dice que, ma´s alla´ de las irregularidades
locales, todas las regiones del Universo tienen estad´ısticamente las mismas propieda-
des y no existe ninguna direccio´n o posicio´n privilegiada, Es decir, que el Universo es
homoge´neo e iso´tropo. Esta hipo´tesis ha sido refrendada por medidas del CMB y de
la estructura a gran escala del Universo [17, 18]. El principio cosmolo´gico, combinado
con la Relatividad General, lleva a la prediccio´n del Universo en expansio´n, la base
de la teor´ıa del Big Bang.
2.2. Teor´ıa del Big Bang
En un principio el Universo era extremadamente denso, caliente y pequen˜o. La
teor´ıa general que describe la evolucio´n del mismo recibe el nombre de teor´ıa del
Big Bang. Pese a la creencia popular, el Big Bang no fue una gran explosio´n, por lo
menos no como entendemos una explosio´n, sino que por el contrario, fue un proceso
en el cual el Universo empezo´ a expandirse a la par que se enfriaba y se hac´ıa cada
vez menos denso.
Tras miles de millones de an˜os de evolucio´n nos encontramos con un Univer-
so poblado de galaxias que forman a su vez estructuras mayores, confirmando las
predicciones del modelo de crecimiento por inestabilidad gravitatoria. Dicho modelo
desarrolla la idea de que la materia oscura fr´ıa (no relativista) forma primero las
estructuras pequen˜as que posteriormente crecera´n por acrecio´n gravitatoria dando
lugar a cu´mulos y super-cu´mulos de galaxias.
Una de la etapas ma´s importante de la evolucio´n del Universo temprano, la cual
podr´ıa haberse confirmado recientemente [19], recibe el nombre de Periodo Infla-
cionario o Inflacio´n [20, 21] y, aunque tuvo lugar cuando el Universo apenas ten´ıa
10−36s y finalizo´ a los 10−32s, es la responsable de que el Universo incrementara su
taman˜o un factor 1050. Durante e´sta las fluctuaciones cua´nticas microsco´picas incre-
mentaron su taman˜o dando origen a las fluctuaciones de densidad, responsables de
la formacio´n de estructuras.
A la etapa inflacionaria le sigue la Era Hadro´nica, momento en que los gluones
y los quarks quedan confinados en neutrones y protones. Al finalizar esta etapa se
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alcanza el equilibrio entre nucleones seguido de lo que se conoce como Nucleos´ınte-
sis Primordial. Durante la nucleos´ıntesis primordial el Universo empieza a formar
elementos ligeros como el hidro´geno y el helio en grandes cantidades a la par que
se forman trazas de litio y otros elementos en cantidades despreciables. Esta eta-
pa termina cuando aproximadamente el 90 % de los protones se ha recombinado en
a´tomos de hidro´geno y la temperatura del Universo esta´ en torno a unos 3500K
(380000 an˜os). El final de este periodo se conoce como Recombinacio´n. A partir de
este momento el Universo se vuelve transparente a la radiacio´n dando origen a la
CMB. Nuestro entendimiento de estos procesos proviene del modelo esta´ndar de la
f´ısica de part´ıculas.
2.3. Relatividad General: dina´mica del Universo
en expansio´n
La Relatividad General nace de la necesidad de encontrar una teor´ıa que unifi-
cara la Relatividad Especial con la teor´ıa de la gravitacio´n de Newton. Esta teor´ıa
fue presentada por Einstein en 1915 a la Academia Prusiana de Ciencias e iden-
tifica la curvatura del espacio-tiempo con el campo gravitatorio [22]. Lo que nos
dice la Relatividad General es que la presencia de materia curva el espacio y a su
vez esta curvatura influye directamente en los movimientos de la materia [23]. Este
comportamiento viene descrito por las ecuaciones de campo de Einstein:




donde Gµν es el tensor de Einstein que describe la evolucio´n y curvatura del espacio-
tiempo y se puede reescribir en funcio´n del tensor de Ricci, Rµν ,
Rµν − 1
2




R es el escalar de curvatura de Ricci, gµν el tensor me´trico, Λ la constante cosmolo´gica
y Tµν el tensor energ´ıa momento. Para el caso de un fluido perfecto el tensor Tµν
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puede expresarse como:
Tµν = (ρ+ p)uµuν + pgµν (2.3)
siendo ρ la densidad de energ´ıa, p la presio´n y uµ la cuadrivelocidad.
La me´trica ma´s general que describe un universo homoge´neo e iso´tropo, compati-
ble con las observaciones de la estructura a gran escala es la de Lemaˆıtre-Friedmann-
Robertson-Walker (LFRW) cuyo intervalo espacio-temporal, en coordenadas esfe´ricas
como´viles, viene dado por [24]:
ds2 = −dt2 + a2(t)
[
dr2




El para´metro a(t) se conoce como factor de escala y determina la escala de dis-
tancias del Universo. Se escoge tal que en el presente a(to) = 1. El para´metro k
puede tomar los valor 1, 0 o´ -1 correspondientes con una geometr´ıa cerrada, plana o
abierta respectivamente.
Para el caso de un fluido perfecto en un universo en expansio´n, con constante cos-
molo´gica y haciendo uso de la me´trica LFRW, las ecuaciones de campo se reescriben




























y consideramos que la radiacio´n, la energ´ıa y la materia pueden describirse como
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y la solucio´n a la Ecuacio´n 2.7 viene dada por:
ρ ∝ a−3(1+w) (2.9)
El para´metro de la ecuacio´n de estado, w, tomara´ distintos valores para diferentes
tipos de fluidos:
Universo dominado por Materia ( M): Para el caso de materia no relativista
p ρ, lo que implica que w = 0
Universo dominado por Radiacio´n ( rad): La radiacio´n es un gas relativista por
lo que p = 1
3
ρ y w = 1
3
Universo dominado por Constante Cosmolo´gica (Λ): De la Ecuacio´n 2.5 se
asocia Λ a un fluido con densidad de energ´ıa ρ ≡ Λ
8piG
. Dado que Λ debe
ser constante con el tiempo, para que se cumpla la ecuacio´n de continuidad,
Ecuacio´n 2.7, p debe valer p = −ρ ≡ −Λ
8piG
, por lo que w = −1
Partiendo de la Ecuacio´n 2.5 podemos definir la densidad cr´ıtica como aquella





A partir de la densidad cr´ıtica, ρc, podemos definir las densidades Ωi en unidades
de ρc, tal que Ωi ≡ ρi/ρc con i = M,Λ, rad. Por lo que la primera ecuacio´n de




−3 + ΩΛ + Ωrada−4
)
(2.11)
donde los para´metros cosmolo´gicos, H0 y Ωi hacen referencia a los valores actuales.
Teniendo en cuenta que hoy consideramos a(t0) = 1 y H(t0) ≡ H0, podemos escribir
la expresio´n anterior como:
ΩM + ΩΛ + Ωrad = 1 (2.12)
La densidad de radiacio´n Ωrad es despreciable en el presente y la contribucio´n de
la materia y la constante cosmolo´gica son del mismo orden de magnitud, dominando
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Λ (ver Figura 2.1).
Figura 2.1: Evolucio´n temporal de las densidades (Ωi) del Universo.
Para estudiar el Universo en expansio´n a distintas e´pocas cosmolo´gicas, podemos







donde λo hace referencia a la longitud de onda observada, mientras que λemit. a la
longitud de onda emitida. a(temit.) es el factor de escala correspondiente al momento
en que se emitio´ la luz procedente del objeto que estamos observando.
A la distancia que existe entre dos observadores que se muevan con la expansio´n
del Universo (observadores fundamentales) se la conoce como distancia como´vil y,
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por lo que dC ∼ cH0 z, que se corresponde con la ley de Hubble.








Ωk · dC/dH ] para Ωk > 0






Ωk · dC/dH ] para Ωk < 0
(2.16)
donde dH ≡ cH0 ' 3000h−1Mpc.
2.4. Evidencias observacionales del modelo esta´ndar
Como se ha mencionado al principio de este cap´ıtulo, el modelo esta´ndar ha sabido
explicar, hasta la fecha, todas las medidas realizadas y las predicciones derivadas de
e´l se han podido confirmar en un gran nu´mero de observaciones. A continuacio´n se
describen algunas de e´stas.
1. Isotrop´ıa y homogeneidad. El Principio Cosmolo´gico nos dice, a priori, que el
Universo es homoge´neo e iso´tropo y de las observaciones del CMB se sabe
que el orden de la anisotrop´ıa es de 10−5 [17]. La homogeneidad se ha podido
estudiar sobre la distribucio´n de galaxias y se ha visto que para escalas de 100
Mpc, las inhomogeneidades son inferiores al 3 %, lo que implica que el Universo
observado es homoge´neo con una precisio´n de aproximadamente 10−2 [18].
2. Expansio´n del Universo. En un principio, la idea de que el Universo estuviera
en expansio´n no fue muy bien acogida, incluso el propio Einstein introdujo la
constante cosmolo´gica con la intencio´n de describir un Universo esta´tico. A
pesar de esto la me´trica LFRW ya contemplaba la expansio´n o la contraccio´n
del mismo. Sin embargo no es hasta Hubble que se hallaron indicios de su
existencia. Hubble se dio cuenta de que, fuera del grupo local, todas las galaxias
observadas se alejaban de nosotros. De alguna manera, todos los objetos que
estaban lo suficientemente lejos para que las fuerzas gravitatorias entre ellos y
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nosotros fueran despreciables, se estaban alejando. Esto lo llevo´ a proponer la
Ley de Hubble, que relaciona el desplazamiento al rojo de los objetos con la
distancia que nos separa de ellos [26], esta relacio´n existe gracias a la expansio´n
del cosmos. Lemaˆıtre, despue´s de resolver las ecuaciones de Einstein de la
Relatividad General, propuso que el Universo estaba en expansio´n [27].
El ritmo de expansio´n del Universo en el presente o constante de Hubble (H0),
fue medido por primera vez en la de´cada de 1920 por el propio Hubble, ob-
teniendo un valor de 500 km/s/Mpc [26]. En 1958, Allan Sandage obtuvo
una nueva estimacio´n de H0, obteniendo el valor de 75 km/s/Mpc [28]. Dicho
valor, aunque estimado hace ma´s de 50 an˜os, se encuentra en buen acuerdo
con las medidas actuales. En 2001 el Hubble Key Project [29] midio´ un va-
lor para el ritmo de expansio´n presente de H0 = 72.0 ± 8.0 km/s/Mpc. A lo
largo de la u´ltima de´cada el proyecto Wilkinson Microwave Anisotropy Pro-
be (WMAP) ha proporcionado varias estimaciones para H0, siendo la mejor
69.7± 2.4 km/s/Mpc [30]. En el an˜o 2011 se midio´ H0 a partir de la observa-
cio´n de Cefeidas (un tipo de estrella variable) desde el o´ptico hasta el infrarrojo
estimando un valor de H0 = 74.8± 3.1 km/s/Mpc [31].
Recientemente se han hecho pu´blicos los resultados del sate´lite Planck [6] con
la estimacio´n ma´s precisa de la constante de Hubble hecha hasta el momento,
siendo H0 = 67.4 ± 1.4 km/s/Mpc. Dicha estimacio´n se encuentra en ligero
desacuerdo con la medida obtenida a trave´s de las Cefeidas.
3. Abundancias de elementos ligeros. De acuerdo con el modelo ΛCDM, durante
la nucleos´ıntesis primordial se formaron determinados elementos ligeros como
por ejemplo: D, 3He, 4He, 7Li, etc. El modelo permite calcular la abundancia






cantidad que se puede medir en la CMB.
Dado que ΩB rige todas las interacciones nucleares, nos permite predecir el
ritmo de formacio´n de iso´topos. Las predicciones se pueden comparar con las
abundancias obtenidas a partir de observaciones del medio intergala´ctico y
comprobar que esta´n en buen acuerdo. En [32] se mide la abundancia de 4He,
en [33–35] las abundancias de D, 3He y 7Li respectivamente y las abundancias
2.4. Evidencias observacionales del modelo esta´ndar 15
predichas se pueden ver en la Figura 2.2.
Figura 2.2: Abundancias relativas en funcio´n de la fraccio´n de bariones para los iso´topos
4He (rosa), D (rojo), 3He (verde) y 7Li (azul). La banda gris vertical corresponde a la
fraccio´n de bariones medida en el CMB, lo que predice las abundancias de cada uno de
ellos. Las bandas horizontales son las abundancias medidas experimentalmente. Excepto
para el 7Li, el acuerdo con la teor´ıa es bastante bueno. Figura tomada de http://www.
astro.ucla.edu/~wright/BBNS.html.
Por tanto, todas las abundancias primordiales se describen perfectamente con
un u´nico valor de ΩB, como predice la teor´ıa. E´ste es uno de sus e´xitos ma´s
rotundos.
4. Existencia del CMB. La teor´ıa del Big Bang nos dice que el CMB tiene su origen
durante la etapa de Recombinacio´n. Antes de e´sta, la radiacio´n es dispersada
por los electrones del medio. Sin embargo, al producirse el cambio qu´ımico en el
Universo, e´ste se vuelve transparente. Este momento se conoce como instante
de la u´ltima dispersio´n y es cuando se crea el CMB. Esto ocurre cuando el
16 Cap´ıtulo 2. Modelo esta´ndar, ΛCDM
Universo ten´ıa apenas 380000 an˜os y su temperatura alcanzaba los 3500 K. En
el presente, tras aproximadamente 13Gan˜os, los fotones liberados directamente
despue´s de la u´ltima dispersio´n se han enfriado por el efecto de la expansio´n y
deber´ıan observarse con una distribucio´n de cuerpo negro. Gracias al sate´lite
COBE [36] se pudo medir, por primera vez con precisio´n, la emisio´n te´rmica del
CMB y se encontro´ una distribucio´n de cuerpo negro perfecta correspondiente
a una T = 2.725 ± 0.001K (ver Figura 2.3), confirmando as´ı las predicciones
teo´ricas con una precisio´n asombrosa.
Figura 2.3: Espectro del CMB medido con el instrumento FIRAS del sate´lite COBE,
junto con la emisio´n de un cuerpo negro con T = 2.725 K.
5. Fluctuaciones en la CMB. De acuerdo con la teor´ıa, durante el periodo infla-
cionario, el Universo crecio´ un factor 1050 y se amplificaron las fluctuaciones
cu´anticas que posteriormente ser´ıan las responsables de la formacio´n de estruc-
turas. La forma del espectro de potencias de las fluctuaciones se predice con
gran precisio´n. El sate´lite Planck ha estudiado la fluctuaciones del CMB con-
firmando que e´ste se encuentra en extraordinario acuerdo con las predicciones
del modelo ΛCDM [12] (ver Figura 2.4).
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Figura 2.4: Espectro de potencias angular observado en las fluctuaciones del CMB por
el sate´lite Planck. El modelo ΛCDM (l´ınea verde) describe los datos con extraordinaria
precisio´n. Imagen tomada de [12].
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6. La estructura a gran escala del Universo. Las fluctuaciones de densidad pro-
venientes del periodo inflacionario se convierten en regiones de acumulacio´n
de materia que, eventualmente, actu´an de semillas para la formacio´n de las
estructuras observadas hoy en d´ıa, a trave´s de la interaccio´n gravitatoria. Las
medidas actuales de la distribucio´n de galaxias y cu´mulos siguen perfectamente
las predicciones de ΛCDM.
7. Edad del Universo. El modelo ΛCDM nos permite estimar su edad, en torno
a unos 14 Gan˜os. Este resultado esta´ en buen acuerdo con los obtenidos por
te´cnicas que no dependen del modelo esta´ndar para dar un valor y que nos
sirven para contrastar si el modelo esta´ en buen acuerdo con las observaciones.
Por ejemplo, del estudio de la metalicidad en enanas blancas se ha podido
estimar un l´ımite inferior de 11 Gan˜os [37], del estudio del paso de estrellas en
la fase de gigante roja a estrellas de baja masa, que se produce por la ignicio´n
del ciclo CNO, se ha estimado una edad aproximada de 15 Gan˜os [38, 39], etc.
8. Dependencia de la temperatura con el desplazamiento al rojo, z. El Universo
se encuentra en constante enfriamiento debido a su expansio´n. Sin embargo
para intentar explicar este hecho sin necesidad de hacer uso de la misma Fritz
Zwicky introdujo la idea de los modelos de ”luz cansada” [40, 41]. El modelo
ΛCDM nos dice que el Universo se enfr´ıa acorde con T ∝ (1+z). Del estudio de
las l´ıneas de absorcio´n en el espectro del gas intergala´ctico se puede estimar una
T del CMB para cada z correspondiente y comparar su dependencia temporal
con distintos modelos cosmolo´gicos [42, 43]. De esta´ comparacio´n se pueden
excluir los modelos de ”luz cansada”, entre otros. Es decir, los modelos que no
necesitan de la expansio´n para explicar la dependencia de T con z.
9. La inflacio´n. La inflacio´n puede considerarse una teor´ıa independiente del Big
Bang o incluirse como parte del mismo. Esta teor´ıa, propuesta por Alan Guth
en 1981 [20], y casi simulta´neamente por Andrei Linde [21] para explicar el
problema de los horizontes causales y planitud del Universo. Predice, entre
otras, la existencia de modos de polarizacio´n E y B en la CMB.
Los modos E, de acuerdo con la teor´ıa, se corresponden con las ondas de densi-
dad y fueron medidos en el an˜o 2002 [44], confirmando una vez ma´s las predic-
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ciones de ΛCDM. Recientemente, el 17 de abril de 2014 el experimento BICEP
2 ha conseguido medir por primera vez los modos B [19], correspondientes al
efecto de las ondas gravitacionales primordiales en el CMB. Este resultado
esta´ esperando ser confirmado por otros grupos de investigacio´n para poder
ser considerado la prueba definitiva de la existencia de un periodo inflacionario
durante el proceso de formacio´n del Universo. La inflacio´n, aunque es utilizada
por numerosos modelos cosmolo´gicos, forma parte tambie´n del modelo esta´ndar
por lo que, de confirmarse, resultar´ıa ser la prueba observacional ma´s reciente
que respalde al modelo ΛCDM.
2.5. Materia Oscura
El concepto de materia oscura nace de la necesidad de explicar varias observacio-
nes que no se ajustaban a lo esperado, como por ejemplo: la curva de rotacio´n de las
galaxias espirales [45], la relacio´n masa-luminosidad en las galaxias el´ıpticas [46], la
dispersio´n de velocidades en los cu´mulos de galaxias [47], el efecto de lentes gravita-
cionales [48], etc. Para poder explicarlas hac´ıa falta introducir la existencia de una
componente de materia no observable. E´sta, teniendo en cuenta la CMB y las abun-
dancias de elementos primordiales, se deduce que debe ser no bario´nica y neutra y
que contribuye con casi el 27 % del contenido de energ´ıa total del Universo. Adema´s
el modelo ΛCDM nos dice que esta materia debe ser fr´ıa (no relativista) para poder
explicar la formacio´n de estructuras a partir del colapso gravitatorio.
Se ha especulado mucho sobre la naturaleza de la materia oscura. La hipo´tesis
ma´s aceptada es que esta´ compuesta por part´ıculas au´n por descubrir que inter-
actu´an de´bilmente (adema´s de gravitatoriamente) con la materia bario´nica. Algunas
extensiones supersime´tricas del modelo esta´ndar de part´ıculas predicen la existencia
de fermiones ele´ctricamente neutros. A estos fermiones se les conoce como neutrali-
nos [49]. Los neutralinos son en s´ı mismos su part´ıcula y anti-part´ıcula y son uno de
los principales candidatos a explicar la materia oscura. Existen hipo´tesis ma´s alla´ del
neutralino como son las part´ıculas Kaluza-Klein [50, 51], o los axiones, part´ıculas in-
troducidas para explicar la violacio´n CP fuerte [52]. Adema´s podr´ıa ocurrir que la
materia no bario´nica no so´lo dependiese de un u´nico tipo de part´ıculas, sino que
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estuviera formada por varios tipos de los actuales candidatos u otras part´ıculas.
Existe otro grupo de modelos, los modelos de gravedad modificada (MOG, del
ingle´s Modified Gravity) como los NGT (del ingle´s Nonsymmetric Gravitational
Theory) basados en una teor´ıa gravitacional con tensor me´trico no sime´trico [53].
Aunque estos modelos afirmen que no necesitan hacer uso de la materia oscura para
explicar cualitativamente las observaciones [54], au´n esta´n muy lejos de poder expli-
car las observaciones de manera cuantitativa mientras que el modelo esta´ndar ya lo
hace.
2.6. Energ´ıa Oscura
Existen numerosos modelos para intentar explicar el origen de la energ´ıa oscura,
sin embargo lo que sabemos hoy en d´ıa es que e´sta se comporta ejerciendo una pre-
sio´n negativa que, como consecuencia, produce una expansio´n acelerada del Universo.
Esto se pudo comprobar mediante observaciones de supernovas de tipo Ia a finales
del siglo pasado [1, 2]. Lo que se observo´ es que las supernovas ma´s lejanas eran, en
magnitud aparente, menos brillantes de lo esperado. La mejor alternativa para ex-
plicar este hecho fue aceptar la existencia de una aceleracio´n en e´pocas cosmolo´gicas
recientes. Medidas posteriores de la escala de las BAO [3] y del CMB confirmaron
su existencia, fijando su contribucio´n al contenido energe´tico del Universo en torno
a un 68 % [6].
Hasta el momento la naturaleza de la energ´ıa oscura continu´a siendo una inco´gni-
ta, sin embargo las observaciones son compatibles con que la energ´ıa oscura se com-
porte como una constante cosmolo´gica Λ, con una ecuacio´n de estado ω = −1.
Otros modelos proponen que el origen de la energ´ıa oscura este´ en campos es-
calares con diferentes ecuaciones de estado (−1 < ω < −1/3), lo que implica que
la energ´ıa oscura sea un escalar de tipo quintaesencia [55]. Si ω < −1 entonces
sera´ energ´ıa fantasma [56]. Tambie´n hay modelos que proponen que el para´metro
de la ecuacio´n de estado ω tenga una dependencia con el desplazamiento al rojo, tal
que ω ≡ ω(z).
Hasta el momento la mejor manera de comparar modelos es desarrollando en
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serie el para´metro ω en funcio´n del factor de escala del Universo, a(t0) tal que:
ω(a) = ω0 + ωa(1− a) = ω0 + ωa z
1 + z
(2.17)
donde cada modelo nos proporciona una prediccio´n para ω0 y ωa.
De entre todos los modelos, hay algunos que resultan ser alternativas serias a la
constante cosmolo´gica. Entre ellos esta´n los modelos de gravedad modificada (MOG)
como el f(R) [57] que propone reemplazar el escalar de Ricci (R) por una funcio´n
R + f(R).
A pesar de la gran variedad de modelos, en la actualidad el que mejor se adapta
a las observaciones es el modelo ΛCDM, con ω = −1.
2.7. Me´todos de estudio de la energ´ıa oscura
Existen dos tipos de me´todos para el estudio de la energ´ıa oscura, geome´tricos
y de evolucio´n. Los geome´tricos se basan en la medida de distancias mientras que
los de evolucio´n se relacionan con el crecimiento de la estructura a gran escala del
Universo.
En 2006 se publico´ el primer informe del Dark Energy Task Force [15] donde, tras
un estudio exhaustivo, se concluyo´ que los me´todos ma´s sensibles son los cuatro que se
detallara´n seguidamente. Sin embargo existen otros me´todos que se han desarrollado
desde entonces.
2.7.1. Me´todos principales
1. La abundancia de cu´mulos. El nu´mero de cu´mulos de galaxias por unidad de
volumen para un intervalo de masa a un cierto desplazamiento al rojo es sensi-
ble a la energ´ıa oscura a trave´s del factor de crecimiento de las fluctuaciones de
materia [58, 59]. Este me´todo es muy sensible a las propiedades de la energ´ıa
oscura, pero exige la identificacio´n y medida de cu´mulos a alto desplazamien-
tos al rojo, lo que presenta tanto dificultades desde el punto de vista teo´rico
como desde el punto de vista observacional. El problema teo´rico radica en
la dificultad de caracterizar la densidad de cu´mulos, actualmente este ca´lculo
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esta´ descrito en [60–62]. Observacionalmente, las dificultades pasan por encon-
trar los cu´mulos y estimar su masa. Uno de los me´todos que se utiliza para
esto es el uso del efecto Sunyaev-Zel’dovich [63] sobre la CMB, debido al efecto
Compton inverso que se da cuando un foto´n del CMB de baja frecuencia co-
lisiona con electrones altamente energe´ticos y como consecuencia su espectro
se ve ligeramente desplazado a una frecuencia mayor. Existen otros me´todos
como la emisio´n de rayos X o el uso del efecto lente gravitacional. Aunque
todav´ıa no existen observaciones de cu´mulos suficientemente lejanos, se espera
poder aplicar este me´todo en la siguiente generacio´n de cartografiados, lo que
permitira´ aumentar mucho la precisio´n en las medidas de la energ´ıa oscura.
2. Las oscilaciones acu´sticas de bariones, BAO. En el Universo primitivo, la ma-
teria bario´nica esta´ totalmente ionizada y acoplada a la radiacio´n, formando un
plasma que es atra´ıdo a los potenciales gravitatorios creados por las sobreden-
sidades de materia oscura. Al mismo tiempo, la presio´n de radiacio´n tiende a
dispersar los bariones creando un proceso de atraccio´n y repulsio´n. E´ste forma
ondas acu´sticas en el plasma que se propagan hasta el momento del desacoplo
entre la materia bario´nica y la radiacio´n.
Cuando la materia se desacopla de la radiacio´n, las ondas acu´sticas que se
propagaban en el plasma se detienen a una distancia dada por el horizonte
acu´stico, el cual es calculable a partir de primeros principios. Esta distancia
es caracter´ıstica de las BAO (ver Figura 2.5) y su taman˜o se vera´ modificado
u´nicamente por la expansio´n del Universo. Por esta razo´n es posible utilizar la
escala de las oscilaciones acu´sticas de bariones como una regla esta´ndar para
medir distancias angulares a diferentes desplazamientos al rojo [3, 64] y de esta
manera identificar la cosmolog´ıa (ver Firgura 2.6).
3. Las supernovas de tipo Ia, SNIa. Las SNIa se dan en sistemas binarios cuando
una de las estrellas es una enana blanca y acreta materia que proviene de su
compan˜era, una gigante roja, por interaccio´n gravitatoria. Cuando esto ocurre
la masa de la enana blanca se incrementa hasta que supera la masa l´ımite de
Chandrasekhar [68] y entonces explota como supernova de tipo Ia. La ventaja
principal de las SNIa no so´lo radica en que su mecanismo de generacio´n es
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Figura 2.5: Funcio´n de auto-correlacio´n espacial para z ≈ 0.57 donde se aprecia el pico
de las BAO. Se muestra tanto la funcio´n observacional (resultados de BOSS [65]) como la
funcio´n teo´rica, viendo que esta´n en buen acuerdo. Imagen tomada de [66].
Figura 2.6: Evolucio´n de la escala de las BAO con el desplazamiento al rojo. Imagen
tomada de [67].
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siempre el mismo, lo cual garantiza que todas tengan una curva de luz similar,
sino que adema´s presentan baja dispersio´n en su ma´ximo de luminosidad (ver
Figura 2.7), una vez aplicadas ciertas correcciones, lo que permite estimar con
muy poco error su distancia. Por otro lado, la intensidad de este proceso es
tan alta que algunas veces el brillo de la explosio´n es superior al brillo de la
galaxia anfitriona y por ello se puede observar a grandes distancias.
Figura 2.7: Curvas de luz de 4 supernovas de tipo Ia. Todas presentan una muy baja
dispersio´n en su ma´ximo de luminosidad. Imagen tomada de [69]
Este me´todo permite estimar los para´metros cosmolo´gicos a trave´s de relacionar
la distancia a la que se encuentran los objetos con su velocidad de recesio´n
o desplazamiento al rojo (ver Figura 2.8) y es con el que originalmente se
detecto´ la energ´ıa oscura.
4. Lentes gravitacionales de´biles. El efecto de lente gravitacional de´bil se mani-
fiesta al observar co´mo la materia que hay entre el observador y los objetos
introduce un cambio de forma en los mismos. Las propiedades estad´ısticas de
estos cambios de forma esta´n relacionadas con el campo de masa y por ende
con los para´metros cosmolo´gicos [71, 72].
En el hipote´tico caso de estar en un universo sin lentes gravitacionales, al
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Figura 2.8: En el panel superior se muestra la evolucio´n del mo´dulo de distancia para las
SNIa del cata´logo Union II con el desplazamiento al rojo. La l´ınea continua se corresponde
con la cosmolog´ıa ΛCDM. En el panel inferior se muestran los residuos entre los datos y
la prediccio´n teo´rica, tanto para cada uno de ellos (en gris) como para el valor medio de
los mismos (en negro). Las l´ıneas discontinuas hacen referencia a modelos con ∆ω ± 0.1.
Imagen tomada de [70].
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estudiar estad´ısticamente la elipticidad de los objetos, deber´ıamos ver que e´sta,
a primer orden, se reparte de manera aleatoria. Sin embargo se observa que
para distintos desplazamientos al rojo, las elipticidades tienden a ordenarse
en torno a una regio´n que es donde esta´ ma´s concentrada la materia. A este
ordenamiento se le conoce como campo shear (ver Figura 2.9).
Figura 2.9: Simulacio´n de las distorsiones producidas sobre las galaxias debido a la
presencia de un campo de masas entre ellas y el observador. Ima´genes tomadas de
http://gravitationallensing.pbworks.com/w/page/15553245/CosmicLensing.
Algunos de los resultados obtenidos con este me´todo pueden consultarse en [73,
74].
2.7.2. Me´todos alternativos
1. Sen˜al de magnificacio´n, bias de magnificacio´n o magnificacio´n co´smica
El efecto lente gravitacional de´bil no so´lo introduce un cambio de forma en la
elipticidad de los objetos, tambie´n introduce una modificacio´n de brillo y un
ligero cambio de posicio´n en los mismos (ver Cap´ıtulo 3). El estudio estad´ısti-
co de estos dos u´ltimos efectos se hace a trave´s del bias de magnificacio´n y
consiste en intentar detectar la sen˜al de la magnificacio´n co´smica haciendo uso
de funciones de cross-correlacio´n entre dos muestras de galaxias f´ısicamente
separadas. El desarrollo de este me´todo sera´ el tema principal de esta tesis.
2.7. Me´todos de estudio de la energ´ıa oscura 27
2. Efecto Alcock Paczyn´ski
El efecto Alcock Paczyn´ski [75] es un me´todo geome´trico que se basa en la idea
de que la expansio´n co´smica se da en todas direcciones, por tanto si medimos
los ritmos de expansio´n en la l´ınea de visio´n (en escala de desplazamientos al
rojo) y perpendicular a ella (en escala angular), e´stos deber´ıan ser iguales.
3. Distorsiones en el espacio de desplazamientos al rojo, RSD
Las RSDs, que se explicara´n en la seccio´n 3.3.2, son deformaciones observadas
(en el espacio de z) en el agrupamiento de las galaxias, asociadas a sus velo-
cidades peculiares. Permiten estudiar el crecimiento de estructuras a trave´s de
los productos f(z)σ8(z) y b(z)σ8(z) [76], donde f(z) es la tasa de crecimiento,
b(z) es la relacio´n entre la distribucio´n de galaxias y la distribucio´n de materia
(seccio´n 3.3.1) y σ8, explicado en la seccio´n 2.8, representa las fluctuaciones de
densidad.
4. Simulaciones de N-cuerpos
Gracias a la creacio´n y mejora constante de los superordenadores, se abre una
nueva posibilidad de estudiar el Universo a trave´s de las simulaciones de N-
cuerpos. Estas simulaciones, en la actualidad, representan el u´nico medio pa-
ra obtener predicciones teo´ricas precisas debido a que no existe una solucio´n
anal´ıtica para las fluctuaciones de densidad en todo el Universo. Las simula-
ciones se caracterizan por hacer evolucionar, bajo interaccio´n gravitatoria, un
nu´mero relativamente alto de objetos, del orden de decenas o centenas de mi-
llones, distribuidos siguiendo un espectro de potencias dado y con ellas se ha
conseguido explicar, entre otras cosas, la formacio´n de estructuras a partir de
las fluctuaciones de densidad.
La primera gran simulacio´n para el estudio de la estructura a gran escala
del Universo, generada a partir del modelo ΛCDM, fue la simulacio´n Mi-
llennium [77] que hizo pu´blicos sus resultados en Junio de 2005. Millennium
tomo´ como origen de tiempos el momento en que se creo´ el CMB y vio que
la distribucio´n de objetos resultante, despue´s de contemplar una evolucio´n en
torno a 10 Gan˜os, mostraba las mismas propiedades estad´ısticas que datos
reales (ver Figura 2.10).
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Figura 2.10: Comparacio´n entre la distribucio´n espacial de galaxias entre distintos car-
tografiados (azul) y la simulacio´n Millennium (rojo). La simulacio´n tiene las mismas pro-
piedades estad´ısticas que los datos [78].
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Con el paso del tiempo se han desarrollado nuevas y mejores simulaciones, casi
todas hechas con el co´digo Gadget-2 [79]. Para el desarrollo de esta tesis se
ha hecho uso, principalmente, de la simulacio´n MICE [80]. Esta simulacio´n ha
sido desarrollada por el proyecto Marenostrum Institut de Cie`ncies de l’Espai
de Barcelona.
Asimismo, para el estudio de algunos efectos sistema´ticos se ha utilizado la
simulacio´n DC6b [81], desarrollada por Fermilab junto con la Universidad de
Stanford para el proyecto DES. A pesar de su menor taman˜o, su utilidad radica
en la simulacio´n de ima´genes CCD basadas en las simulaciones cosmolo´gicas,
con lo que se pueden estudiar sistema´ticos derivados del proceso de reduccio´n
de datos.
2.8. Para´metros cosmolo´gicos
Uno de los grandes logros del modelo esta´ndar es la elegancia y simplicidad con
la que es capaz de ajustarse a las observaciones con tan so´lo seis para´metros. Con
estos para´metros el modelo puede describir el contenido de materia y energ´ıa en el
Universo, proporcionarnos informacio´n sobre las estructuras, etc. En la Tabla 2.1 se
muestran los seis para´metros ba´sicos del modelo (de los que se infieren el resto) y
los que se utilizara´n durante el desarrollo de esta tesis. Dichos para´metros han sido
obtenidos por el sate´lite Planck [6] a partir de observaciones del CMB.
De todos los para´metros, los ma´s sensibles a la sen˜al de magnificacio´n, objeto
de nuestro ana´lisis, son el para´metro ΩM , densidad de materia en el Universo, y
el para´metro σ8, el cual describe la amplitud de las fluctuaciones de densidad para
una esfera de universo de 8 Mpc/h de dia´metro, en coordenadas como´viles. Con
este me´todo, podemos tener medidas de estos para´metros independientes del CMB
y complementarias a las obtenidas a trave´s del campo shear.
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Para´metros Ba´sicos
Ωbh
2 = 0.02207± 0.00033
Ωch
2 = 0.1196± 0.0031
H0 = 67.4± 1.4
τ = 0.097± 0.038
ns = 0.9616± 0.0094
ln(1010As) = 3.103± 0.072
Para´metros Derivados
ΩΛ = 0.686± 0.020
ΩM = 0.314± 0.020
σ8 = 0.834± 0.027
Tabla 2.1: Para´metros cosmolo´gicos medidos por el experimento Planck [6]. Ωbh
2 y Ωch
2
representan la densidad f´ısica de materia bario´nica y de materia oscura fr´ıa, H0 mide el
ritmo de expansio´n del Universo en el presente, τ es la profundidad o´ptica de reionizacio´n,
ns es el ı´ndice escalar que describe las fluctuaciones primordiales de densidad en el CMB
y As es su amplitud, ΩΛ y ΩM son las densidades de energ´ıa oscura y de materia escritas
en funcio´n de la densidad cr´ıtica, descrita por la Ecuacio´n 2.10, y σ8 es la amplitud de las
fluctuaciones de densidad para esfera de 8 Mpc/h de dia´metro.
Cap´ıtulo 3
Magnificacio´n Co´smica
Como se ha mencionado en la seccio´n 2.7.2, el efecto de lente gravitacional de´bil
genera dos sen˜ales. La primera de ellas, mencionada en 2.7.1, es la deformacio´n
co´smica o cosmic shear a trave´s de las elipticidades observadas sobre una muestra
de galaxias. El segundo efecto, la magnificacio´n co´smica, tambie´n llamado bias de
magnificacio´n [82], consiste en estudiar el cambio de las magnitudes y las posiciones
de los objetos [83].
El me´todo observacional busca la sen˜al de la magnificacio´n co´smica en la fun-
cio´n de cross-correlacio´n angular de dos muestras de galaxias f´ısicamente separadas.
Teo´ricamente, de observarse una sen˜al no nula, e´sta tendra´ su origen en el efecto
producido por las lentes gravitacionales de´biles.
De las dos muestras, la ma´s cercana a nosotros, hara´ las veces de lente gravita-
cional por lo que recibira´ el nombre de muestra lente. La muestra lejana, tambie´n
llamada muestra fuente, tomara´ el papel de faro, de manera que al cross-correlacionar
la muestra lente con diferentes submuestras de la muestra fuente, obtenidas a partir
de cortes en bandas y en magnitudes, seremos capaces de estudiar co´mo la distribu-
cio´n de materia de nuestra lente gravitacional modifica la luz que pasa a trave´s de
ella.
Este me´todo, combinado con los resultados que se obtienen a partir del estudio
de las elipticidades, es especialmente potente ya que, como puede verse en la Figura
3.1, la combinacio´n de ambas medidas puede reducir sensiblemente la degeneracio´n
en los para´metros σ8 y ΩM [84]. As´ı mismo a trave´s de la sen˜al de magnificacio´n es
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posible determinar el bias gala´ctico, del cual se hablara´ en la seccio´n 3.3.1.
Figura 3.1: Combinacio´n de las medidas obtenidas a partir del estudio de la magnificacio´n
(azul) y la correlacio´n de las elipticidades (verde). La medida de la sen˜al de magnificacio´n
se ha obtenido cross-correlacionando una muestra entre 0.1 < z < 0.6 con otra entre
1.1 < z < 1.4, mientras que para las elipticidades se ha utilizado so´lo la muestra entre
1.1 < z < 1.4. El estudio se se ha llevado a cabo para un a´rea de 750 grados cuadrados
cubierta por el CFHTLS Deep survey. Figura tomada de [84].
En el desarrollo de este cap´ıtulo se tratan los siguientes puntos:
Bias de magnificacio´n: se presentan los dos efectos que conforman la sen˜al de la
magnificacio´n.
Estimador utilizado para la deteccio´n de la magnificacio´n co´smica: se desarrolla
el estimador de la funcio´n de cross-correlacio´n que se utilizara´ a lo largo de esta tesis
para estudiar la magnificacio´n co´smica.
Espectro de potencias, P(k): se introduce el espectro de potencias de las fluctua-
ciones de materia y co´mo, a trave´s de e´l, se obtiene la prediccio´n teo´rica de la funcio´n
de cross-correlacio´n.
Efectos sistema´ticos : se mencionan algunos efectos que habra´ que tener en cuenta
durante nuestro estudio.
Efectos estad´ısticos : se presentan las fuentes de incertidumbre estad´ıstica.
Repaso histo´rico y estatus actual : se hace un pequen˜o repaso sobre la evolucio´n
y desarrollo del estudio de la sen˜al de magnificacio´n y se presentan algunas de las
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detecciones de la misma.
3.1. Bias de magnificacio´n
El efecto que producen las lentes gravitacionales es bien conocido. Incluso en
el an˜o 1966 se propuso que la precisio´n de las medidas angulares en la cosmolog´ıa
observacional estar´ıa limitada por la dispersio´n gravitacional en la l´ınea de visio´n [85].
Sin embargo, hoy en d´ıa se utiliza dicha dispersio´n para estudiar el campo de materia
y extraer informacio´n cosmolo´gica.
Las lentes gravitacionales inducen, adema´s de un cambio de forma, un cambio de
brillo y de posicio´n en los objetos. El brillo superficial observado, viene dado por:
I(θ) = Is [β(θ)] . (3.1)
donde Is es el brillo real, θ es la posicio´n angular aparente y β(θ) es la posicio´n angular
real. Si adema´s consideramos que el taman˜o de las fuentes distantes es mucho ma´s
pequen˜o que la escala angular para la cual las propiedades de la lente cambian, las
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(3.2)
donde κ es la llamada convergencia y esta´ relacionada con la densidad superficial de
materia proyectada y γ1 y γ2 son las componentes de la distorsio´n introducida en las
ima´genes (podemos definir el para´metro shear como γ = γ1 + iγ2). Esta distorsio´n
puede medirse a partir de las elipticidades.
Introduciendo la distorsio´n de las ima´genes en la ecuacio´n del brillo superficial
tenemos:
I(θ) = Is [β(θ0) + A(θ0) · (θ − θ0)] . (3.3)
donde θ0 es un punto de referencia tomado dentro de la fuente observada.
Por otra parte, la variacio´n de los a´ngulos subtendidos por una imagen y su
correspondiente sin efectos de lente gravitacional, viene dada por la inversa del de-
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terminante, en valor absoluto, de A. La inversa de A recibe el nombre de tensor de
magnificacio´n:
M(θ) = A−1 (3.4)
El flujo observado de una imagen (F (θ)) y de su correspondiente sin efecto lente
(F (β)) vienen dados por su brillo superficial integrado. Podemos definir el para´metro
µ, el cual recibe el nombre de magnificacio´n, como:







(1− κ2 − |γ|2) (3.5)
En re´gimen de lente gravitacional de´bil el para´metro µ puede reescribirse como:
µ ≈ 1 + 2κ (3.6)
y modifica las magnitudes de acuerdo con:
mobs = m0 − 2.5 · log10(µ) (3.7)
donde mobs es la magnitud observada y m0 es la magnitud real de los objetos. Las
magnitudes se definen a partir del flujo de los objetos como m ≡ −2.5 · log(f).
El estudio de la sen˜al de magnificacio´n realmente es el estudio de dos efectos
que compiten entre ellos. El primero es la amplificacio´n en flujo y el segundo es la
dilucio´n. La amplificacio´n introduce un ligero incremento en el flujo de los objetos tal
que, gracias a ella, somos capaces de observar objetos que en principio no ver´ıamos,
puesto que tendr´ıan una sen˜al sobre ruido demasiado baja en nuestro instrumento.
La dilucio´n proviene del incremento del a´ngulo so´lido originado por la lente gravita-
cional, por esta razo´n objetos que deber´ıamos ver esta´n saliendo de nuestro campo
de visio´n. Asimismo los espacios vac´ıos, de forma aparente, incrementan su taman˜o
de manera que podemos considerar este efecto como una dilucio´n en la densidad de
objetos de la muestra fuente. Ambos efectos pueden observarse en la Figura 3.2.
La contribucio´n debida a la amplificacio´n se mide directamente sobre la distribu-
cio´n en magnitudes y estara´ relacionada con el para´metro α(m). Dicho para´metro,
para una muestra de galaxias que llegue al flujo l´ımite, se relaciona con la distribucio´n
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Figura 3.2: Simulacio´n del efecto de la magnificacio´n debido a una galaxia cercana que
cumple la funcio´n de lente sobre una muestra de galaxias lejanas. Imagen tomada de http:
//galaxycorrelations.pbworks.com/w/page/12447426/CosmicMagnification, cedida
por: Joerg Colberg, Ryan Scranton, Robert Lupton, SDSS.
de objetos obtenida a partir de un flujo umbral dado f , y su relacio´n es:
N0(> f) ∼ A · f−α (3.8)
donde N0(> f) es la distribucio´n real de galaxias dentro de un a´rea A y α es la
pendiente de la ley de potencias de dicha distribucio´n y se define como [87, 88]:




para una muestra de galaxias con magnitud l´ımite m∗.
La magnificacio´n co´smica afecta tanto al flujo, aumentando la profundidad ob-
servada (amplificacio´n), como al a´rea, disminuye´ndola debido a un incremento del
a´ngulo so´lido (dilucio´n). Por tanto la expresio´n anterior puede reescribirse como:







= µα−1N0(> f) (3.10)
donde N(> f) hace referencia a la distribucio´n observada de galaxias y µ es la rela-
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cio´n que existe entre el flujo observado y el flujo real (sin efecto lente gravitacional).
De reescribir la expresio´n en funcio´n de las magnitudes se llega a:
N(< m) = µα−1N0(< m) (3.11)
El exponente (α − 1) contempla las dos contribuciones de la magnificacio´n. La
amplificacio´n se asocia al α(m) y la dilucio´n al valor constante uno y juntos reciben
el nombre de bias de magnificacio´n ya que contribuyen con un factor multiplicativo
a la funcio´n de cross-correlacio´n de galaxias, como veremos ma´s adelante.
3.2. Estimador utilizado para la deteccio´n de la
magnificacio´n co´smica
En este apartado se define la funcio´n de auto-correlacio´n y de cross-correlacio´n de
galaxias, sobre la que se observara´ la sen˜al de magnificacio´n, y se muestran algunos
estimadores para su determinacio´n a partir de los datos. Adema´s se presenta co´mo
se pueden escribir dichas funciones en armo´nicos esfe´ricos.
3.2.1. Funcio´n de correlacio´n a dos puntos
La funcio´n de correlacio´n espacial a dos puntos (ξ(~r)) se define como el exceso
de probabilidad, respecto a una distribucio´n completamente aleatoria, de que dos
galaxias, de una distribucio´n con densidad media n, se encuentren separadas por
una distancia ~r. Esta probabilidad puede escribirse como:
dP = n¯2(1 + ξ(~r))dV1dV2 (3.12)
Dado que la funcio´n de correlacio´n observacional se calcula para una determinada
regio´n, al no disponer de un cartografiado de todo el cielo, e´sta se ve modificada
por efectos de borde. Para intentar tener en cuenta y corregir dichos efectos, la
distribucio´n de objetos en el a´rea observada se compara con una distribucio´n aleatoria
para la misma a´rea y se hace uso de estimadores especialmente disen˜ados para esto.
Para el caso de la auto-correlacio´n, el estimador ma´s sencillo que incluye correcciones
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donde Ngal y Nrd son el nu´mero de galaxias observadas y el nu´mero de objetos
simulados de forma aleatoria, respectivamente. De igual manera, DD(r) y RR(r)
son el nu´mero de pares de objetos separados una distancia r, tanto para los datos
reales como para los puntos aleatorios.
El estimador ma´s ampliamente utilizado es el estimador de Landy & Szalay [90]

















donde DR(r) es el nu´mero de pares formados por una galaxia y un objeto aleatorio,
separados una distancia r.
Por otro lado, puede definirse la funcio´n de correlacio´n angular, a partir de ξ(~r),
como la proyeccio´n de e´sta sobre un intervalo de desplazamiento al rojo entre z1 y
z2 tal que:






dz2φ(z2)ξ(~r, z1, z2) (3.15)
donde δ(nˆi) es la proyeccio´n de las fluctuaciones de densidad δ(~x, z) en la direccio´n
nˆi, φ(z) es la distribucio´n de galaxias en funcio´n de los desplazamientos al rojo y θ
es el a´ngulo que separa dos objetos cualesquiera.
De la misma manera en que se definen los estimadores para la funcio´n de auto-
correlacio´n espacial a dos puntos, se pueden definir para la funcio´n de auto-correlacio´n
















donde DD(θ), RR(θ) y DR(θ) son el nu´mero de pares de objetos, sean galaxias,
objetos aleatorios o una combinacio´n de ambos, separados una distancia angular θ.
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3.2.2. Funcio´n de cross-correlacio´n a dos puntos
La funcio´n de cross-correlacio´n es una generalizacio´n de la funcio´n de auto-
correlacio´n en la cual se calcula la correlacio´n existente entre dos muestras de gala-
xias. El estimador que normalmente se utiliza es una versio´n modificada del estimador



























donde el sub´ındice ”1” hace referencia a una de las muestras de galaxias y el sub´ındice
”2” a la otra. En lo sucesivo se utilizara´ la notacio´n ”l”(del ingle´s lensing) para
referirnos a la muestra de galaxias ma´s cercana o muestra lente, y ”s”(del ingle´s
source) para referirnos a la muestra de galaxias lejana o muestra fuente, de tal


























Como se ha mencionado en la seccio´n 3.1, el bias de magnificacio´n tiene dos
contribuciones, la amplificacio´n y la dilucio´n. Su influencia se observa directamente
sobre la funcio´n de cross-correlacio´n ya que modifica ligeramente la distribucio´n
de galaxias en magnitudes de tal manera que si domina el efecto de la amplificacio´n
aparecera´n objetos (galaxias) alrededor de las lentes, lo que producira´ una correlacio´n
positiva. Por el contrario, de prevalecer la dilucio´n, se perdera´n galaxias en torno a
las lentes, y por tanto se observara´ una correlacio´n negativa. En el caso de que ambos
efectos se anulen, la distribucio´n en magnitudes no se vera´ modificada y la funcio´n
de cross-correlacio´n de galaxias debera´ ser compatible con cero (ver Figura 3.3).
La magnificacio´n presenta dos caracter´ısticas fundamentales al momento de ob-
servar su sen˜al. La primera es que principalmente afecta a escalas angulares pequen˜as
de la funcio´n de cross-correlacio´n [93] debido a que las galaxias fuente aparecen y
desaparecen cerca de las galaxias lente. En esta zona el error de Poisson tiene una
contribucio´n no despreciable al error estad´ıstico. Adema´s su sen˜al es especialmente
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(a) La l´ınea negra se corresponde con la distribucio´n original en magnitudes, la tur-
quesa con la distribucio´n afectada por la magnificacio´n. A la izquierda se muestra el
caso en que domina la dilucio´n (verde) sobre la amplificacio´n (roja). A la derecha el
caso en que domina la amplificacio´n.
(b) Comportamiento de la funcio´n de cross-correlacio´n segu´n domine la amplificacio´n,
la dilucio´n o se compensen ambos efectos.
Figura 3.3: En el panel superior se muestra la influencia de la magnificacio´n sobre la
distribucio´n de galaxias en magnitudes. En la parte inferior su influencia sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n de dos muestras de galaxias. El color verde hace referencia al efecto
de la dilucio´n y el rojo al de la amplificacio´n.
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pequen˜a en comparacio´n con la sen˜al de la auto-correlacio´n y por esta razo´n es fun-
damental poder separar f´ısicamente las muestras de galaxias, lo cual implica disponer
de datos suficientemente profundos y con un desplazamiento al rojo bien medido.
3.2.3. Funcio´n de auto-correlacio´n y cross-correlacio´n en armo´ni-
cos esfe´ricos
El hecho de poder escribir las funciones de auto-correlacio´n y de cross-correlacio´n
en armo´nicos esfe´ricos nos proporciona, de forma directa, una expresio´n para deter-
minar la covarianza de las correlaciones y por tanto los errores estad´ısticos. Por esta
razo´n utilizaremos dicha expresio´n para verificar que la incertidumbre estad´ıstica
determinada a partir de los datos es correcta.
Segu´n la Ecuacio´n 3.15, sabemos que podemos escribir la funcio´n de auto/cross-
correlacio´n a trave´s de las fluctuaciones de densidad, y e´stas, proyectadas sobre la







donde Ylm son los armo´nicos esfe´ricos y los alm sus coeficientes.
Funcio´n de auto-correlacio´n angular
El espectro de potencias angular Cl esta´ relacionado con los coeficientes de los
armo´nicos esfe´ricos por la expresio´n:
〈almal′m′〉 ≡ δll′δmm′Cl (3.20)
que de forma ana´loga, se relaciona con la funcio´n de auto-correlacio´n a trave´s









donde Pl es el polinomio de Legendre de orden l.
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Seguidamente, podemos expresar la covarianza < ω(θ)ω(θ′) > en funcio´n de









′) < ClCl′ > (3.22)
Para el caso en que estemos observando todo el cielo, y suponiendo que los alm
siguen una distribucio´n Gaussiana, los coeficientes Cl no esta´n correlacionados
entre s´ı, razo´n por la cual se cumple que V ar(Cl)δll′ =< ClCl′ >. As´ı pues, se











Para un escenario ma´s realista, en el que la observacio´n se limita a un a´rea
reducida de cielo, es necesario reescalar la expresio´n 3.22 teniendo en cuenta
la fraccio´n de cielo observada fsky [96], tal que la nueva expresio´n para la


















donde nˆ es el nu´mero de objetos por estereoradia´n.
Funcio´n de cross-correlacio´n angular
El desarrollo, para el caso de las cross-correlaciones, puede entenderse como
una extensio´n o caso particular del apartado anterior.
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≡ δll′(z1, z2)δmm′(z1, z2)Cl(z1, z2) (3.26)



















′) < Cl(z1, z2)Cl′(z1, z2) >
(3.28)
para el caso en que los alm sigan una distribucio´n Gaussiana, y nos encontremos
observando todo el cielo, podremos escribir el espectro de potencias angular
cruzado como:








y su varianza vendra´ dada por:




en caso de estar observando una regio´n limitada de cielo tendremos que rees-
calar la covarianza con la fraccio´n de cielo fsky, tal y como se hizo para el caso
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3.3. Espectro de potencias P(k)
El espectro de potencias, necesario para hacer predicciones teo´ricas dentro de
nuestro ana´lisis, es la transformada de Fourier de la auto-correlacio´n espacial ξ(~r):
P (~k, z) =
∫
d3~rξ(~r) · exp(i~k · ~r) (3.32)
En todos los modelos de inflacio´n, el espectro de potencias primordial puede
considerarse invariante de escala P (k) ∝ kns con ns ≈ 1 [97, 98], lo que resulta estar
en buen acuerdo con los resultados obtenidos por el sate´lite Planck [6] (ver Tabla
2.1). El hecho de que el espectro de potencias pueda considerarse invariante de escala
implica que los modos de Fourier evolucionan de forma independiente, por lo que un
campo Gaussiano, en su evolucio´n, permanece Gaussiano. Por lo tanto el espectro de
potencias de toda la materia PM sera´ proporcional al espectro de potencias inicial,
tal que:
PM(~k, z) ∝ kns (3.33)
El crecimiento de estructuras, a partir de las fluctuaciones de densidad, modi-
fica el espectro de potencias y su contribucio´n viene caracterizada por el factor de
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por lo que el espectro quedar´ıa como:
PM(~k, z) ∝ knsD2+(z) (3.35)
Para completar la expresio´n hace falta contar con la funcio´n de transferencia
T (k, z), la cual contiene la informacio´n relacionada con la evolucio´n de las interac-
ciones entre la materia oscura, bario´nica, neutrinos y fotones. La T (k, z) se obtiene
resolviendo las ecuaciones de Boltzmann para el Universo primitivo.
Finalmente el espectro de potencias de materia viene dado por:
PM(~k, z) = k
nsT 2(k, z)D2+(z) (3.36)
Para el desarrollo de esta tesis, PM se calculara´ a partir del co´digo pu´blico
CAMB [100] (Code for Anisotropies in the Microwave Background).
3.3.1. Bias gala´ctico
La materia que observamos, las galaxias, representan una pequen˜a parte del con-
tenido real de materia en el Universo y es justamente la materia que no vemos, la
materia oscura, la que realmente rige la evolucio´n del mismo. Sin embargo sabemos
que los distintos tipos de galaxias no esta´n ubicados de forma aleatoria por todo el
cosmos, sino que trazan la distribucio´n de materia oscura. Existen regiones donde
se favorece la presencia de unas frente a otras como por ejemplo, en los cu´mulos de
galaxias, donde las ma´s masivas y viejas se encuentran en la zona central.
El para´metro que relaciona la materia que vemos con la materia subyacente re-
cibe el nombre de bias gala´ctico (b) y, de lo mencionado anteriormente se desprende
que dicho para´metro no toma un valor u´nico, sino que sera´ diferente para los di-
ferentes tipos de galaxias que estemos observando. Por otra parte, el bias no so´lo
dependera´ del tipo de galaxia, sino que, dado que el Universo se encuentra en cons-
tante evolucio´n, tambie´n estara´ ligado al desplazamiento al rojo de los objetos que
estemos estudiando.
La relacio´n que existe entre el espectro de potencias de la materia que observamos
con el espectro de potencias del contenido total de materia del Universo en funcio´n
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del para´metro b viene dada por:
PG(~k, z) = b
2(~k, z)PM(~k, z) (3.37)
sin embargo, observacionalmente se ha determinado que la dependencia en k es muy
de´bil por lo que el bias gala´ctico se determina a partir de la funcio´n de correlacio´n
segu´n:
ξG(~r) = b
2(z) · ξM(~r) (3.38)
donde ξM(~r) es la funcio´n de correlacio´n para toda la materia, obtenida a partir del
espectro de potencias y ξG(~r) es la funcio´n de correlacio´n observacional.
3.3.2. Efectos no lineales y distorsiones en el espacio de z
Existen algunos efectos f´ısicos que podr´ıan introducir diferencias entre las funcio-
nes de correlacio´n teo´ricas y las observacionales, por esta razo´n es necesario tenerlos
en cuenta. Estos efectos se describen a continuacio´n:
Efectos no lineales: modelo Halofit
Los efectos no lineales describen la interaccio´n de la materia oscura en escalas
del orden de los halos gala´cticos. En las ecuaciones de movimiento, los te´rmi-
nos de orden superior son los encargados de describir estos efectos y la forma
de considerarlos en nuestro ana´lisis es incluirlos en el espectro de potencias.
Existen diversos caminos para tenerlos en cuenta. Nosotros utilizaremos el mo-
delo Halofit que el software pu´blico CAMB, utilizado para obtener el P (k),
incorpora.
El modelo dice que es posible separar el espectro de potencias en dos contri-
buciones: lineal, la cual describe las fluctuaciones de densidad a gran escala, y
no lineal, la cual las describe a baja escala [101]. La contribucio´n lineal viene
de linealizar la ecuacio´n de Boltzmann. Los te´rminos no lineales se incorpo-
ran como perturbaciones. Escribiendo el espectro de potencias de esta manera
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tenemos que:
PNL(k) = PQ(k) + PH(k) (3.39)
donde PNL(k) es el espectro de potencias total, el PQ(k) es la parte del espectro
que describe las interacciones a gran escala y recibe el nombre de te´rmino cuasi-
lineal y PH(k) es la parte que describe las interacciones a baja escala y se conoce
como el te´rmino de halo.
Este modelo busca conseguir que el te´rmino cuasi-lineal y el te´rmino de halo
coincidan para escalas intermedias y la transicio´n se produzca de manera suave,
por tanto se requiere de una aproximacio´n emp´ırica que haga coincidir ambos
te´rminos.
Con el fin de hacer esto es posible reescribir el espectro de potencias de acuerdo
con la convencio´n de Peebles [102], donde el P (k) se expresa como la varianza
















Por otra parte, podemos escribir las contribuciones cuasi-lineal y de baja escala










donde ∆2L(k) es el espectro de potencias lineal, y es el nu´mero de onda adi-
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1 + bnyf2(ΩM ) + [cnf3(ΩM)y]3−γn
(3.44)
donde f1(ΩM) = Ω
−0.0307
M , f2(ΩM) = Ω
−0.0585
M , f3(ΩM) = Ω
−0.0743
M . Los expo-
nentes de las funciones fi(ΩM) y todos los para´metros con el sub´ındice n se
obtienen mediante un ajuste a simulaciones de materia oscura fr´ıa.
Distorsiones en el espacio de z
El hecho de obtener la posicio´n radial de los objetos a partir del desplazamiento
al rojo, en lugar de medir directamente la distancia que nos separa de ellos, nos
introduce distorsiones en el patro´n de agrupamiento a todas las escalas [104].
E´stas reciben el nombre de distorsiones en el espacio de desplazamientos al
rojo o RSDs.
A pequen˜as escalas las velocidades aleatorias dentro de los cu´mulos y grupos
de galaxias producira´n una elongacio´n radial en la distribucio´n de galaxias,
en la direccio´n del observador. A este efecto se le conoce como el efecto dedo
de dios (FOG, del ingle´s Finger of God) [105]. Para el caso de las grandes
escalas se producen distorsiones en las fluctuaciones de densidad debidas a que
las galaxias esta´n cayendo hacia el centro de los cu´mulos, de manera que las
estructuras se observan ma´s densas, como si estuvieran sufriendo un efecto de
compresio´n, este efecto recibe el nombre de efecto Kaiser [104] (ver Figura
3.4).
Las RSDs introducen estructura debido a que las velocidades peculiares de los
objetos que estamos observando esta´n correlacionadas con las acumulaciones de
materia, por esta razo´n sera´n importantes para el caso de las auto-correlaciones.
Sin embargo, para el caso de las cross-correlaciones sera´n menos importantes ya
que, al estar correlacionando dos muestras de galaxias suficientemente alejadas
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Figura 3.4: Se muestran los efectos de las RSDs a diferentes escalas. Los puntos repre-
sentan galaxias que esta´n cayendo hacia sobredensidades esfe´ricas y las flechas la direccio´n
de sus velocidades peculiares. Imagen tomada de [106]
.
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entre s´ı, las estructuras introducidas por las RSDs entre ambas muestras sera´n
independientes, de tal manera que la sen˜al que puedan introducir sera´ pra´cti-
camente nula.
No obstante, no resulta dif´ıcil aproximar el efecto de las RSDs sobre el espectro
de potencias. Para esto podemos utilizar la aproximacio´n de Kaiser descrita
en [104], donde el P (k) en el espacio de desplazamientos al rojo puede escribirse
como:




donde µk = cos(θ) y β es un para´metro proporcional al ritmo de crecimiento
de las velocidades, f(ΩM) = Ω
γ
M :
β ∝ ΩγM (3.46)
donde γ es el ı´ndice de crecimiento gravitacional, que puede tomar valores en
torno a 0.60 [18, 102, 107] en el marco de la teor´ıa de la Relatividad General.
3.3.3. Funcio´n de cross-correlacio´n angular a partir del es-
pectro de potencias P(k)
Podemos escribir la funcio´n de auto-correlacio´n como la transformada de Fourier
del espectro de potencias, y de proyectar dicha funcio´n sobre un intervalo de despla-
zamiento al rojo se obtiene la funcio´n de auto-correlacio´n angular (Ecuacio´n 3.15).
Sin embargo para el caso de la funcio´n de cross-correlacio´n a dos puntos, la relacio´n
no resulta tan directa ya que al cross-correlacionar dos muestras de galaxias no so´lo
se tiene en cuenta las fluctuaciones de materia sino tambie´n el efecto lente que e´stas
introducen en la luz que observamos.
En analog´ıa con la funcio´n de correlacio´n angular, podemos definir la funcio´n de
cross-correlacio´n como:
ωz1,z2(θ) ≡ 〈δz1(θ)δz2(θ)〉 (3.47)
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donde z1 < z2 y δzi(θ) es la proyeccio´n de las fluctuaciones de densidad para un
desplazamiento al rojo medio de zi en la direccio´n θ y se puede escribir en fun-
cio´n de las fluctuaciones intr´ınsecas en la distribucio´n de galaxias, δgzi(θ), y de las




(θ) + δµzi(θ) (3.48)
De introducir la expresio´n anterior en la definicio´n 3.47 podemos escribir la fun-






(θ)) · (δgz2(θ) + δµz2(θ))
〉
(3.49)






























los cuales, expresados como funciones de correlacio´n angulares son:
ωz1,z2(θ) = ωg1g2(θ) + ωg1µ2(θ) + ωg2µ1(θ) + ωµ1µ2(θ) (3.51)
El primer te´rmino se debe al agrupamiento intr´ınseco de la materia o clustering
entre las dos muestras de galaxias y sera´ no nulo si sus distribuciones en desplaza-
miento al rojo se solapan. El segundo te´rmino expresa la magnificacio´n introducida
por la muestra lente sobre las galaxias de la muestra fuente. El tercero es sime´trico
con el segundo, se corresponde con la magnificacio´n que introduce la muestra fuente
sobre la muestra lente, en principio es un te´rmino introducido por completitud ya que
su contribucio´n, desde nuestra l´ınea de visio´n, sera´ despreciable. El cuarto te´rmino
nos da la contribucio´n de la materia oscura que hay delante de ambas muestras de
galaxias, dado que en nuestro caso estamos estudiando la sen˜al de magnificacio´n de
una muestra debida a otra, la contribucio´n de este te´rmino tambie´n sera´ despreciable.
Por tanto la expresio´n anterior queda como:
ωz1,z2(θ) ' ωg1g2(θ) + ωg1µ2(θ) (3.52)
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Por otra parte, sabemos que las fluctuaciones δgzi(θ) pueden escribirse en funcio´n
de su distancia como´vil y una funcio´n ventana o funcio´n de seleccio´n, Wzi(z), que
incluye la distribucio´n de galaxias en el espacio de desplazamientos al rojo z, por lo





si adema´s consideramos que el bias gala´ctico es independiente de escala [108] y
pra´cticamente constante dentro de un intervalo de desplazamientos al rojo centrado
en zi (b(z, θ) ≈ bzi) en la funcio´n de seleccio´n Wzi(z) tal que δgzi = bziδ, podemos





Las fluctuaciones introducidas por la magnificacio´n pueden expresarse como [83,
87, 93]:
δµzi(θ) = 2(α− 1)
∫ ∞
0
dzgzi(z)52⊥ φ[χ(z)θ, z] (3.55)
donde 52⊥φ es el Laplaciano en dos dimensiones del potencial gravitacional en el
plano perpendicular a la linea de visio´n.
La funcio´n gzi(z) es una funcio´n peso de la lente que aporta informacio´n sobre
la probabilidad de que un objeto fuente, es decir en la muestra lejana, situado a
un desplazamiento al rojo zi se vea magnificado por la masa que se encuentra a un









Es importante notar que z hace referencia a la muestra lente mientras que zi hace
referencia a la muestra fuente.
Por otro lado, si usamos la ecuacio´n de Poisson para un potencial gravitatorio so-
bre las densidades introducidas por la magnificacio´n, podemos sustituir el Laplaciano
















gzi(z)(1 + z)δ[χ(z)θ, z] (3.57)
Teniendo en cuenta las expresiones para δgzi(θ) y δ
µ
zi
(θ), se pueden expresar los









dkkP (χ, k)J0[kr(χ)θ] (3.58)
donde χH es la distancia como´vil en el horizonte de sucesos.
Segundo te´rmino:






dkkP (χ, k)J0[kr(χ)θ] (3.59)
Finalmente, en el caso de que ambas muestras de galaxias este´n f´ısicamente se-
paradas, podremos eliminar el primer te´rmino, de tal manera que la funcio´n de
cross-correlacio´n quedar´ıa como:






dkkP (χ, k)J0[kr(χ)θ] (3.60)
ahora, llamaremos ω0 a la parte integral de la ecuacio´n anterior tal que podremos
reescribir la funcio´n de cross-correlacio´n como:
ωls(θ) = ωg1µ2(θ) = b1(α2 − 1)ω0 (3.61)
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entonces la funcio´n de cross-correlacio´n quedar´ıa como:
ωls = bl(αs − 1)ω0 (3.62)
donde bl es el bias gala´ctico de la lente, (αs − 1) es el bias de magnificacio´n en la
muestra fuente y ω0 contiene informacio´n sobre la distribucio´n de objetos en ambas
muestras y es la parte integral de la Ecuacio´n 3.60. El desarrollo anterior puede
encontrarse en [83, 87, 93].
3.4. Efectos sistema´ticos
Existen una gran cantidad de efectos observacionales, asociados a nuestro proceso
de toma de datos, que hay que corregir con el fin de evitar su propagacio´n a nuestro
me´todo de ana´lisis o, en el caso de no poder eliminarlos, ser capaces de cuantificarlos
con el objetivo de poder saber si realmente estamos frente a una sen˜al o si lo que
estamos midiendo es la contribucio´n de algunos de estos efectos.
3.4.1. Desplazamiento al rojo fotome´trico
La determinacio´n del desplazamiento al rojo por fotometr´ıa no es una te´cnica
nueva [110–112], sin embargo su utilizacio´n se ha extendido en la u´ltima de´cada
gracias a la aparicio´n de grandes cartografiados fotome´tricos. El proyecto SDSS ha
conseguido estimar el desplazamiento al rojo fotome´trico o photoz, de alrededor de
500 millones de objetos, haciendo uso de sus cinco filtros (u, g, r, i y z), frente al
millo´n de objetos observados de forma espectrosco´pica por el mismo proyecto.
Realizar observaciones fotome´tricas tiene una clara ventaja sobre las espectrosco´pi-
cas y es que en muy poco tiempo se pueden observar miles de objetos y, dependiendo
del flujo relativo medido en cada filtro, se puede hacer una estimacio´n de su despla-
zamiento al rojo. El principal problema de esta te´cnica es que la precisio´n con la que
se estima el desplazamiento al rojo depende directamente del nu´mero de filtros y por
lo general la incertidumbre es alta.
Para el caso del proyecto DES, que observa en las bandas g, r, i, z e Y , se espera
que la incertidumbre, para un caso ideal, sea de σz < 0.1(1 + z). En la Figura 3.5 se
54 Cap´ıtulo 3. Magnificacio´n Co´smica
aprecia el efecto introducido en la direccio´n radial debido al error en la determinacio´n
del photoz. A pesar de que la incertidumbre es grande, la ventaja del proyecto DES
es que conseguira´ hacer observaciones de cientos de millones de galaxias a gran
profundidad tal que se espera que la baja resolucio´n debida al photoz se compense
con mayor estad´ıstica.
Existen numerosos algoritmos para estimar el photoz como son el ANN-Z [113],
BP-Z [114], Arbor-Z [115], etc. Los algoritmos ANN-Z y BP-Z son especialmente
importantes en el desarrollo de esta tesis ya que son los dos algoritmos que se in-
cluyen la simulacio´n MICE que se ha utilizado. Adema´s, el desplazamiento al rojo
fotome´trico en los datos ha sido estimado utilizando el ANN-Z.
El photoz puede llegar a ser muy preciso para determinados tipos de galaxias
como son las galaxias luminosas rojas o LRGs (del ingle´s Luminous Red Galaxies).
Estas galaxias presentan un salto en su espectro en torno a los 4000 A˚ [116] que no
so´lo permite identificarlas como tales, sino que adema´s sirve como referencia para
estimar su desplazamiento al rojo con gran precisio´n (ver Figura 3.6).
3.4.2. Profundidad del muestreo y ma´scara
Cada punto del cielo se observa un determinado tiempo, el cual viene dado por la
estrategia de observacio´n. Se intenta que el cartografiado sea lo ma´s uniforme posible
a lo largo del tiempo de vida del proyecto. Sin embargo, esto no siempre es posible
ya que algunas zonas del cielo reciben menor tiempo de exposicio´n (meteorolog´ıa,
circunstancias en la observacio´n, etc) dando origen a una profundidad que var´ıa con
la posicio´n en el cielo.
La ma´scara del muestreo contempla los efectos de variacio´n de profundidad,
as´ı como el hecho de no estar observando todo el cielo, sino una regio´n limitada
del mismo. El primer efecto se corrige construyendo una ma´scara en profundidad y
el segundo con una ma´scara angular. A la hora de construir la ma´scara es necesa-
rio excluir aquellas regiones que posean estrellas muy brillantes o trazas de sate´lites
con el objetivo de evitar que estos efectos se propaguen a la funcio´n de auto/cross-
correlacio´n.
La mejor manera de introducir la ma´scara en nuestro me´todo de ana´lisis es a
trave´s de la generacio´n del cata´logo aleatorio. Introduciendo la ma´scara angular se
3.4. Efectos sistema´ticos 55
(a) Distribucio´n real de materia
(b) Distribucio´n de materia observada con una incertidumbre en la deter-
minacio´n del photoz de σz = 0.01(1 + z).
Figura 3.5: Efecto de medir el desplazamiento al rojo fotome´trico con baja resolucio´n.
En el panel superior se observa la distribucio´n real de materia, en el inferior la distribucio´n
medida con un σz = 0.01(1 + z). Imagen tomada de http://maia.ice.cat/mice/.
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Figura 3.6: Espectros de galaxias de tipo LRGs para distintos desplazamientos al rojo. Se
aprecia claramente el salto, que a z = 0.0 cae a 4000 A˚, razo´n por la cual esta caracter´ıstica
se utiliza para determinar su photoz con precisio´n. Imagen tomada de [116].
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eliminan las zonas que no han sido observadas de manera que, angularmente, nuestros
datos y nuestro cata´logo aleatorio cubran la misma regio´n espacial. Para introducir
la ma´scara de profundidad habra´ que tener en cuenta la densidad de objetos que hay
en los datos para una magnitud l´ımite dada y para una posicio´n espec´ıfica del cielo
y reproducir dichas densidades en el cata´logo aleatorio. La creacio´n de la ma´scara
en profundidad [117] se explicara´ en detalle en la seccio´n 7.6.
3.4.3. Contaminacio´n estelar
El estudio de la estructura a gran escala del Universo se hace a partir de la
distribucio´n de galaxias, por esta razo´n es importante eliminar las estrellas que con-
taminan los cata´logos. Sin embargo, esto no siempre es posible y, por si fuera poco,
dado que las estrellas que observamos, en su gran mayor´ıa, se encuentran en los
brazos espirales de nuestra Galaxia, y no distribuidas de forma aleatoria por todo el
cielo, su presencia puede introducir una sen˜al en las funciones de auto-correlacio´n y
de cross-correlacio´n. Para el estudio de la sen˜al de magnificacio´n se espera que la con-
tribucio´n de las estrellas sea pequen˜a ya que una de las dos muestras a correlacionar
se encontrara´ a un desplazamiento al rojo alto, lo que implica que la contaminacio´n
de estrellas en dicha muestra sera´ pequen˜a.
3.4.4. Extincio´n en el medio interestelar
La extincio´n tiene su origen en la absorcio´n y la dispersio´n de la radiacio´n elec-
tromagne´tica debida al gas y al polvo que hay entre los objetos que observamos y
nosotros. Por lo general este efecto produce un ligero enrojecimiento debido a que el
gas del medio interestelar absorbe las longitudes de onda ma´s energe´ticas y reemite
su luz en longitudes de onda ma´s rojas. Esto podr´ıa introducir un sesgo en la deter-
minacio´n de las magnitudes, sesgo que podr´ıa modificar la forma de la funcio´n de
cross-correlacio´n y por ende enmascarar la sen˜al de magnificacio´n.
El coeficiente de extincio´n E(B−V ) se define como la diferencia entre la extincio´n
en la banda azul A(B) y la extincio´n en el visible A(V ).
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3.4.5. Masa de aire o extincio´n atmosfe´rica
La masa de aire o Airmass es la longitud del camino o´ptico que sigue la luz
de los astros al atravesar la atmo´sfera terrestre. La luz se atenu´a por absorcio´n y
dispersio´n, de tal manera que cuanto mayor sea el camino o´ptico seguido por la luz,
mayor sera´ la atenuacio´n de la misma.
La absorcio´n depende tanto de la frecuencia de los fotones como de la cantidad
de aire que e´stos atraviesan y su mecanismo principal es la difusio´n Rayleigh. El
coeficiente de absorcio´n es proporcional a la longitud de onda tal que κλ ∝ λ−4.
La dispersio´n o refraccio´n atmosfe´rica se define como el coseno de la diferencia
entre la distancia cenital real Zreal y aparente Zaparente. Recordemos que la distancia
cenital Z se define como Z = 90o−a, donde a es la altura en coordenadas horizontales.
3.4.6. Brillo de cielo
Brillo de cielo es el nombre que recibe la luz que se observa en el firmamento en
noches sin Luna, es decir en noches en las que esperar´ıamos tener oscuridad total.
Este efecto realmente es la combinacio´n de al menos otros dos: la luz zodiacal y la
luminiscencia atmosfe´rica. Para el caso del proyecto DES, dentro de este efecto se
incluye tambie´n la contribucio´n de la Luna.
La luz zodiacal es una banda de´bil de luz que se extiende por todo el plano de la
ecl´ıptica. Suele ser la responsable del 60 % de la luz del cielo en las noches sin Luna.
Este efecto se debe a la absorcio´n y reemisio´n de la luz solar por las part´ıculas de
polvo de nuestro sistema planetario. La luminiscencia atmosfe´rica o nocturna es luz
emitida por nuestra propia atmo´sfera, que se produce en la mesopausa en torno a
unos 90 km de altura. Esta luz se produce durante la noche y tiene su origen en la
recombinacio´n de a´tomos ionizados en mole´culas, las cuales, durante el d´ıa, han sido
previamente disociadas por la luz solar.
Existen otros efectos que tambie´n contribuyen al brillo de cielo, como son la
dispersio´n de luz estelar (efecto similar a la luz zodiacal pero de mucho menor in-
tensidad) o la contaminacio´n lumı´nica producida por fuentes terrestres, etc. La con-
taminacio´n lumı´nica, para el caso de DES puede considerarse despreciable dado que
el observatorio inter-americano de Cerro Tololo en Chile, donde se encuentra el Te-
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lescopio Blanco con la DECam instalada, esta´ situado a 2200 m de altura y dista 50
km de la ciudad ma´s cercana.
3.4.7. Turbulencia atmosfe´rica o Seeing
Las turbulencias en la atmo´sfera pueden tener su origen en diversos feno´menos
como por ejemplo: la conveccio´n, las corrientes de chorro, las deformaciones orogra´fi-
cas, etc. Este efecto quiebra el frente de ondas proveniente de las fuente astrof´ısicas,
el cual es plano en el momento de su entrada en la atmo´sfera, de tal manera que
cuando el frente de ondas llega al telescopio no lo hace como un u´nico frente plano
y coherente sino como la suma de muchos frentes infinitesimales no paralelos dando
como resultado que las ima´genes que observamos se vean difuminadas.
En la Figura 3.7 se observa como el seeing, segu´n empeora, distorsiona la imagen
originada por una fuente puntual.
Figura 3.7: Se aprecia como, segu´n empeora el seeing, la imagen se distorsiona. Los
nu´meros romanos representan la calidad segu´n la escala Tombaugh-Smith, debajo se aprecia
su equivalencia en segundos de arco. Imagen tomada de https://weather.gc.ca/astro/
seeing_e.html
3.4.8. Polvo gala´ctico en las fuentes
El polvo intr´ınseco a las galaxias se encuentra distribuido en el halo o distribuido
entre el disco y el halo, para las galaxias espirales. Su origen es variado y puede
deberse tanto a vientos estelares como a explosiones de supernovas o colisiones de
galaxias. El polvo principalmente esta´ formado por fragmentos de carbono o silicatos
que, al igual que el caso de la extincio´n del medio interestelar, producen un enroje-
cimiento en las magnitudes aparentes. Esto se debe a que absorbe las longitudes de
onda ma´s azules y reemite su energ´ıa en longitudes de onda rojas.
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Adema´s del enrojecimiento presenta otro efecto y es que la extincio´n que produce
puede llegar a ocultar galaxias de´biles de manera que puede alterar la estructura a
gran escala del Universo observado, y en concreto, enmascarar o debilitar el efecto
de la magnificacio´n.
3.5. Efectos estad´ısticos
Los efectos estad´ısticos, a diferencia de los sistema´ticos, no pueden ser comple-
tamente corregidos, so´lo cuantificados. Estos efectos se relacionan con el taman˜o del
a´rea de observacio´n o la densidad de la misma y la u´nica manera de reducirlos, por
su propia naturaleza, es tomando una mayor cantidad de datos.
3.5.1. Varianza co´smica
La varianza co´smica representa la fuente de incertidumbre estad´ıstica ma´s im-
portante para nuestro ana´lisis y es el error asociado al hecho de contar con una u´nica
realizacio´n de universo, es decir, el error asociado al hecho de no saber si nuestro
Universo es realmente representativo de todos los universos posibles a partir de los
mismos para´metros cosmolo´gicos.
Realmente el error con el que trabajaremos en esta tesis sera´ la varianza de
muestreo. La varianza de muestreo es, incluyendo ya la varianza co´smica, el error
asociado al hecho de que adema´s estamos observando una regio´n limitada de todo
el cielo, es decir, el error asociado a no saber si nuestra regio´n de observacio´n es
representativa de todo nuestro Universo y a su vez e´ste es representativo de todos los
posibles. En lo sucesivo utilizaremos indistintamente los te´rminos varianza co´smica
o varianza de muestreo para hacer referencia a esta fuente de incertidumbre.
Los me´todos ma´s utilizados para estimar este error reciben el nombre de me´to-
dos de remuestreo, como son el Bootstrap o el Jack-Knife [118]. La aplicacio´n de
estos me´todos a los datos consiste en dividir el cielo en n-regiones y retirar una de
ellas cada vez hasta tener n observaciones compuestas por n− 1 regiones cada una.
Cuando retiramos las regiones de forma aleatoria con repeticio´n estaremos frente a
un Bootstrap, si lo hacemos sin repeticio´n estaremos frente a un Jack-Knife. Existen
otros me´todos como el que se deriva de la seccio´n 3.2.3. La seccio´n 6.2.4 estara´ de-
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dicada a la estimacio´n de los errores estad´ısticos para el estudio presentado en esta
tesis.
3.5.2. Error de Poisson
El error de Poisson es la otra fuente de incertidumbre estad´ıstica. E´ste suele
cobrar importancia en los estudios a baja escala y tiene su origen en el nu´mero
finito de galaxias que medimos en nuestras observaciones. Por lo general los me´todos
para la estimacio´n de la varianza co´smica ya incluyen la contribucio´n de Poisson.
Sin embargo, en el caso de utilizar un me´todo que no la contemple, sera´ necesario
estimarlo por separado. En la seccio´n 6.2.4 se comentara´n dos me´todos para su
estimacio´n.
3.6. Detecciones: repaso histo´rico y estatus actual
Se han propuesto varias formas de observar la magnificacio´n, como por ejemplo
intentar detectarla en la funcio´n de auto-correlacio´n de galaxias muy de´biles [119] o
a trave´s del incremento de taman˜o observado en objetos lejanos [120] o incluso ob-
servando un incremento en la distribucio´n de cua´sares y en su densidad superficial en
aquellas zonas que, observacionalmente, presentan un gran nu´mero de galaxias [121].
En este trabajo se presenta co´mo detectar la magnificacio´n co´smica sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n de manera que la sen˜al que se medira´ sera´ debida al efecto de
magnificacio´n, en ausencia de sistema´ticos.
En principio no existe ninguna restriccio´n sobre el tipo de objetos que pueden
cross-correlacionarse (galaxias, cua´sares, supernovas, etc) con el objetivo de detectar
la sen˜al de magnificacio´n, aunque la estad´ıstica jugara´ un papel importante. Sin em-
bargo, para obtener una deteccio´n debe cumplirse la condicio´n ba´sica de separacio´n
de muestras. Esto implica disponer de cartografiados suficientemente precisos en la
determinacio´n del desplazamiento al rojo y de gran profundidad para evitar que el
error en el photoz introduzca alguna correlacio´n no deseada que pueda enmascarar
la sen˜al.
Con el fin de soslayar este problema se propuso utilizar cua´sares como muestra
fuente, ya que se sabe que e´stos se encuentran a desplazamientos al rojo muy altos.
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A pesar de la aparente elegancia de esta solucio´n, la magnificacio´n observada en las
correlaciones entre cua´sares y galaxias ha sido objeto de controversia durante mucho
tiempo.
La primera vez que se detecto´ la magnificacio´n co´smica utilizando cross-correlaciones
entre galaxias y cua´sares fue en [122] consiguiendo una significancia de hasta 3.7σ a
escalas del orden de las decenas de arcosegundos. An˜os despue´s, en [123] se produjo
la primera deteccio´n utilizando radio-cua´sares con un nivel de confianza del 96 %.
Posteriormente Bartelmann y Schneider [124] confirmaron esta sen˜al utilizando so´lo
cua´sares identificados en el o´ptico. Tan so´lo un an˜o ma´s tarde nuevamente Bar-
telmann y Schneider encontraron una sen˜al similar cross-correlacionando cua´sares y
galaxias de diferentes cata´logos (1-Jansky [125]/IRAS [126]) [127]. Sin embargo poco
tiempo despue´s Seitz y Schneider [128] revisitaron el ana´lisis previo da´ndose cuenta
de que fallaban en la deteccio´n de la magnificacio´n para altos desplazamientos al
rojo.
Como se puede ver en [129–138] con el paso del tiempo se han ido realizando
numerosas detecciones. Sin embargo pocas de ellas estaban en buen acuerdo con el
resto y distaban mucho de corresponderse con la sen˜al esperada. Con el fin de con-
seguir explicar las diferencias, al comparar estudios se vio que en algunos de ellos la
muestra de cua´sares era incompleta y en otros exist´ıan claros solapamientos entre
ambas muestras de manera que la sen˜al detectada no ten´ıa como origen la magnifi-
cacio´n co´smica. Por otra parte, en el u´nico hecho en que todos los estudios parec´ıan
estar de acuerdo era que la mejor escala angular para detectar la magnificacio´n deb´ıa
extenderse desde medio minuto de arco hasta un grado (∼ [0.01 : 1.00] grados) [93].
Esto se debe a que los objetos en la muestra fuente sufrira´n un mayor efecto de mag-
nificacio´n cuanto ma´s cerca, en a´ngulo, se encuentren de un objeto en la muestra
lente, siempre y cuando e´ste no los oculte.
El intento por explicar las discrepancias trajo consigo el estudio sobre la contri-
bucio´n de algunos sistema´ticos. Finalmente se vio que e´stas se deb´ıan al desarrollo
incompleto de la teor´ıa, faltando por incluir las correcciones no lineales entre la
magnificacio´n y las fluctuaciones de densidad [87, 139, 140].
A pesar de disponer de un marco teo´rico ma´s robusto, la sen˜al esperada segu´ıa
siendo muy distinta (usualmente menor) de lo que indicaban observaciones realizadas
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hasta el momento. No es sino hasta el an˜o 2005 [141] cuando se consigue la primera
deteccio´n de la magnificacio´n en buen acuerdo con la sen˜al esperada. El estudio fue
llevado a cabo por R. Scranton y B. Me´nard, entre otros, utilizando datos del proyecto
SDSS. Ma´s espec´ıficamente se realizaron cross-correlaciones entre 13 millones de
galaxias en la muestra lente y aproximadamente 200 mil cua´sares en la muestra
fuente para las cinco bandas de SDSS (u, g, r, i y z). El estudio en cuestio´n afirma
haber conseguido una deteccio´n de ma´s de 8σ en la banda g y entre 4σ y 5σ en las
otras bandas. Durante el mismo se comprobo´ que la contribucio´n debida a la extincio´n
era subdominante frente a la sen˜al de magnificacio´n. As´ı mismo se estudiaron otros
sistema´ticos como la contaminacio´n de estrellas o el seeing, llegando a la conclusio´n
de que es posible corregir su contribucio´n.
En el an˜o 2009 se produjo la primera deteccio´n de la magnificacio´n sobre la
funcio´n de cross-correlacio´n entre dos muestras de galaxias [91] (ver Figura 3.8).
Este estudio se llevo´ a cabo utilizando datos del proyecto CFHTLS. Con el objetivo
de separar f´ısicamente las dos muestras, se seleccionaron como muestra lente galaxias
cuyo photoz estaba relativamente bien medido (photoz < 1.0) y como muestra fuente
galaxias conocidas como Lyman Break Galaxies (LBGs). Las LBGs, al igual que las
LRGs, presentan un salto en su espectro, en este caso el salto se encuentra en torno
a los 1000A˚ lo cual, adema´s de permitir estimar su photoz con gran precisio´n, hace
posible seleccionar una muestra de e´stas a muy alto desplazamiento al rojo. Para este
caso la muestra fuente estaba situada entre z ∼ 2.5− 5.0. Se obtuvieron detecciones
en varias bandas, consiguiendo la mayor significancia en la banda r, con ma´s de 9σ.
Tres an˜os despue´s, en el 2012, siguiendo la estrategia de utilizar LBGs (z > 4.0),
no so´lo se consiguio´ detectar la sen˜al de la magnificacio´n co´smica, sino que me-
diante la utilizacio´n de varias muestras lente a diferentes desplazamientos al rojo
(0.4 < z < 1.0) se realizo´ la primera tomograf´ıa por magnificacio´n [5] consiguiendo
rechazar a ma´s de 7σ la hipo´tesis de un Universo dominado por materia y favorecien-
do un Universo con ΩM ≈ 0.3. Este estudio se realizo´ con datos del The Deep Lens
Survey [145] y sus resultados pueden verse en la Figura 3.9. As´ı mismo se estudiaron
algunos sistema´ticos como la extincio´n, el seeing o las variaciones en el brillo del cie-
lo, llegando a la conclusio´n de que la contribucio´n de estos efectos era despreciable
frente a la sen˜al de magnificacio´n.
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Figura 3.8: Funciones de cross-correlacio´n entre una muestra lente, seleccionada utilizando
g-dropouts, entre 0.5 < z < 1.4 y otra fuente, seleccionada utilizando LBGs (banda i), entre
2.0 < z < 2.5. Las curvas se corresponden con diferentes bias de magnificacio´n, (α(m)−1),
estimados a partir de modelos de la Funcio´n de Luminosidad para LBGs [142–144]. Imagen
tomada de [91].
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Figura 3.9: Se muestra la evolucio´n del estimador Rˆ(z) con el desplazamiento al rojo.
Las l´ıneas punteadas representan la sen˜al esperada para los distintos valores de ΩM , la
regio´n sombreada hace referencia a la zona permitida para un valor de σ8 = 0.8 ± 0.1. El
estimador Rˆ se define como Rˆ =
ω2ls
ωll
, donde ωls es la cross-correlacio´n entre dos muestras
de galaxias y ωll es la auto-correlacio´n de la muestra lente, la ventaja de este estimador es
que permite eliminar la dependencia con el bias gala´ctico. Imagen tomada de [5].
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Recientemente se ha hecho una nueva deteccio´n en este campo, cross-correlacionando
galaxias del Herschel Astrophysical Terahertz Large Area Survey (H-ATLAS) con
z ≥ 1.5 con galaxias del SDSS y con galaxias del Galaxy And Mass Assembly (GA-
MA), ambas muestras con 0.2 < z < 0.6. Durante este estudio se consiguio´ una
deteccio´n de ma´s de 10σ [92]. Por otra parte, el efecto de magnificacio´n tambie´n
puede ser utilizado para constren˜ir diferentes perfiles de masa y estimar la relacio´n
entre e´sta y el polvo sobre la muestra lente [146].
Durante el desarrollo de esta tesis se pretende medir la sen˜al de magnificacio´n
sobre los primeros datos del proyecto DES. Ma´s espec´ıficamente, los datos tomados
durante el periodo de Science Verification y se contara´ con el apoyo de simulaciones
de N-cuerpos para probar el me´todo de ana´lisis. E´ste se llevara´ a cabo haciendo uso
de nuevas herramientas computacionales, las cuales han sido especialmente disen˜adas
para esta tarea.
El estudio de la sen˜al de magnificacio´n se hara´ sobre dos muestras de galaxias
y, con el fin de poder separarlas f´ısicamente, se seleccionara´n como muestra lente
so´lo LRGs entre 0.3 < photoz < 0.7. Para la muestra fuente se tomara´n todas las
galaxias entre 0.9 < photoz < 1.2. El proceso de seleccio´n y cortes se explicara´ en




Las funciones de auto-correlacio´n y de cross-correlacio´n, empleadas en nuestro
caso para detectar la magnificacio´n co´smica, resultan ser algunas de las herramientas
ma´s potentes en el estudio de la estructura a gran escala del Universo. Como se vio
en la seccio´n 3.2.1, el ca´lculo de la funcio´n de auto-correlacio´n y de cross-correlacio´n
se ha llevado a cabo haciendo uso del estimador de Landy & Szalay.











































Este ca´lculo presenta una limitacio´n fundamental asociada a la complejidad
intr´ınseca de su estimacio´n. Esta limitacio´n se da en la determinacio´n de los te´rminos
DiDj(θ), DiRj(θ) y RiRj(θ) (con i, j = 1, 2), los cuales representan el nu´mero de
pares de objetos, entre los datos y los cata´logos aleatorios, separados una distancia
angular θ. Esto implica que para la estimacio´n de la funcio´n de auto/cross-correlacio´n
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debe calcularse, para cada a´ngulo, todas las parejas en una muestra de N galaxias lo
que, computacionalmente hablando, implica una complejidad de O(N2). En te´rmi-
nos pra´cticos una complejidad de O(N2) significa que si la estimacio´n de la funcio´n
de correlacio´n de una muestra de N galaxias tarda un tiempo t, la estimacio´n de la
funcio´n de correlacio´n de una muestra de 4N galaxias tardara´ un tiempo de 16t.
Hasta hace unos an˜os esto no resultaba ser un problema ya que el nu´mero de ob-
jetos dentro de los cartografiados de galaxias era del orden de los miles. Sin embargo,
con los u´ltimos datos de SDSS o con los primeros datos de DES el nu´mero de obje-
tos dentro los cartografiados son, una vez aplicados todos los cortes necesarios para
trabajar con muestras relativamente controladas y limpias, del orden de millones.
4.2. Posibles soluciones
Para soslayar el problema derivado de disponer de cartografiados grandes existen
diversas estrategias, ya sean basadas en la implementacio´n de ingeniosos algoritmos
o en la paralelizacio´n del problema.
4.2.1. Pixelizacio´n
La pixelizacio´n [147], como su nombre indica, es un me´todo que consiste en dividir
el cielo en celdas o p´ıxeles y contar cuantos objetos caen dentro de cada uno. Con
la informacio´n de las coordenadas del centro de cada p´ıxel y del nu´mero de objetos
que hay dentro de los mismos se puede estimar la funcio´n de auto/cross-correlacio´n
considerando que en cada p´ıxel hay un u´nico objeto con un peso que se corresponde
con su respectivo nu´mero de galaxias.
Este me´todo, aunque no reduce la complejidad del ca´lculo, s´ı lo hace ma´s ra´pido
ya que al promediar todos los objetos de una misma celda se consigue reducir el
nu´mero de objetos al nu´mero de p´ıxeles. No obstante, esta´ limitado por el taman˜o de
las celdas de tal manera que la escala mı´nima de estudio en la funcio´n de correlacio´n
dependera´ del mismo. El me´todo se ha utilizado con e´xito para estudiar escalas como
las del BAO [67].
Para el caso de la magnificacio´n, e´sta se da a escalas tales que el taman˜o de las
celdas deber´ıa ser tan fino que en muchas de ellas la estad´ıstica ser´ıa muy baja, razo´n
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por la cual este procedimiento no introduce una ventaja computacional en el estudio
de la funcio´n de auto/cross-correlacio´n a baja escala.
4.2.2. OpenMP
OpenMP es una interfaz de programacio´n que nos permite utilizar todos los
nu´cleos de un mismo procesador para llevar a cabo una u´nica tarea. De esta manera,
mediante la inclusio´n de sencillas instrucciones de programacio´n, podemos paraleli-
zar nuestro co´digo consiguiendo reducir el tiempo de ejecucio´n sensiblemente. Los
procesadores son dispositivos capaces de ejecutar una secuencia de instrucciones que
en conjunto reciben el nombre de programa. Los procesadores multinu´cleo tienen la
caracter´ıstica de juntar en un mismo dispositivo varios procesadores convencionales.
El uso de OpenMP para acelerar el ca´lculo de la funcio´n de correlacio´n es real-
mente prometedor, ma´s au´n porque actualmente no resulta extran˜o encontrar un
ordenador sobremesa o un porta´til que tenga cuatro u ocho nu´cleos, abriendo as´ı la
posibilidad de poder estudiar el comportamiento de la funcio´n de correlacio´n sin
necesidad de disponer de grandes ordenadores.
4.2.3. Interfaz de paso de mensajes
La interfaz de paso de mensajes o MPI (del ingle´s Message Passing Interface)
es un conjunto de instrucciones que se utiliza para controlar la comunicacio´n entre
mu´ltiples nodos, los cuales pueden estar compuestos por varios procesadores. De esta
manera se puede dividir una determinada tarea en tantos trabajos como nodos se
tenga y utilizarlos todos para realizarla.
Utilizar MPI para estimar la funcio´n de auto/cross-correlacio´n es una de las
estrategias ma´s recomendables. Lamentablemente no siempre es posible ya que es
imprescindible una infraestructura que nos proporcione los recursos necesarios, como
por ejemplo un grupo de ordenadores o cluster en el cual podamos probar nuestro
co´digo.
70 Cap´ıtulo 4. Herramientas Computacionales
4.2.4. Algoritmos de a´rbol o Tree Code
Actualmente e´sta es quiza´ la estrategia ma´s utilizada para reducir el tiempo de
ca´lculo de la funcio´n de auto/cross-correlacio´n. A baja escala la estimacio´n de la
funcio´n se hace por fuerza bruta (se calculan todos los pares) y puede ser hecho de
manera secuencial o paralelizando mediante OpenMP o MPI. A escalas ma´s altas,
que se definen con un para´metro regulador (a´ngulo de apertura), se hace uso de una
pixelizacio´n inteligente que consiste en considerar el cielo como una caja que, de ma-
nera recursiva, se ira´ dividiendo en pequen˜as cajas o ramas de taman˜o variable hasta
que se cumplan ciertos criterios o condiciones de parada. A partir de ese momento,
en cada una de las cajas creadas se promediara´ su ocupacio´n y se estimara´ la funcio´n
de auto/cross-correlacio´n tal cual se hace con la pixelizacio´n esta´ndar. Los detalles
de la implementacio´n de este algoritmo pueden verse en [148].
La complejidad de este me´todo es de O(NLogN) lo cual reduce sensiblemente
el tiempo de ca´lculo cuando N es grande. Por esta razo´n no so´lo son muchos los
grupos de investigacio´n que lo han implementado sino que adema´s hay varias versio-
nes pu´blicas de este algoritmo1,2 [149, 150]. Una de las ma´s utilizadas es el co´digo
Athena [151], el cual adema´s de estimar las funciones de auto y cross-correlacio´n de
posiciones tambie´n es capaz de estimar la funcio´n de correlacio´n entre las componen-
tes del shear (seccio´n 3.1) de los objetos. De esta manera utilizando el mismo co´digo
se puede llevar a cabo un estudio de lente gravitacional de´bil en sus dos canales, la
magnificacio´n y la correlacio´n de las formas de los objetos.
4.2.5. Unidad de procesamiento gra´fico o GPU
Las unidades de procesamiento gra´fico o GPU (del ingle´s Graphics Processing
Unit) (ver Figura 4.1) son ampliamente utilizadas en la industria de los videojuegos
ya que e´stas han sido disen˜adas para mover gra´ficos complejos a una gran velocidad.
Una GPU relativamente moderna es un dispositivo que puede tener miles de proce-
sadores y, a diferencia de una CPU que esta´ pensada para realizar una operacio´n en
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Figura 4.1: Imagen interior de una tarjeta gra´fica de la serie C20 del fabricante NVIDIA.
En la posicio´n central se aprecia el chip o GPU.
Es posible utilizar este tipo de hardware para aplicaciones ma´s alla´ de los vi-
deojuegos. El uso de las GPUs para reducir el tiempo de ca´lculo de la funcio´n de
correlacio´n ha sido estudiado con anterioridad [152] dando muy buenos resultados.
Esto se debe a que al momento de contar pares una CPU lo hace de uno en uno,
sin embargo una GPU es capaz de contar en una u´nica operacio´n todos los pares
existentes entre uno de los datos y todos los que se hayan almacenado en memoria.
De esta manera la complejidad del problema, para los datos cargados, pasa a ser de
O(N).
El principal inconveniente que muestran las GPUs es que cuentan con una me-
moria muy limitada, consiguiendo as´ı que no siempre se puedan almacenar todos
los datos de una so´la vez. Este problema puede afrontarse de varias maneras pero
quiza´ la mejor solucio´n sea enviar a la GPU tantos datos como quepan en memoria
y repetir el proceso tantas veces como sea necesario hasta completar el ca´lculo.
72 Cap´ıtulo 4. Herramientas Computacionales
4.3. Optimizacio´n del ca´lculo
Como se ha visto, existen varias estrategias para reducir sensiblemente el tiempo
de ca´lculo de la funcio´n de auto/cross-correlacio´n. No obstante, para estudiar la
magnificacio´n, no todas son adecuadas. Con el fin de estimar cua´l es la mejor solucio´n
se han implementado versiones del ca´lculo de la funcio´n de correlacio´n en OpenMP,
MPI y GPU y, utilizando el co´digo Athena, se han hecho numerosas comparaciones.
Se ha utilizado siempre la misma muestra de galaxias, las cuales han sido tomadas
de la simulacio´n MICE, de la que se hablara´ en la seccio´n 6.1, con desplazamientos
al rojo entre 0.3 y 0.4.
El hardware utilizado para realizar este estudio viene descrito en la Tabla 4.1.
CPU y OpenMP GPU MPI
CPU con dos Intel GTX295 144 nodos cada uno
Xeon E5520 de 4 nu´cleos C1060 (Tesla) con dos Intel Xeon E5570 de
a 2.27 GHz C2050 (Tesla) 4 nu´cleos a 2.93 GHz
Tabla 4.1: Hardware utilizado para las pruebas de tiempos de los co´digos desarrollados.
En [153] se muestran los tiempos obtenidos de comparar la ejecucio´n de nuestro
co´digo CPU con nuestro co´digo GPU, ejecutado en tres tarjetas gra´ficas diferentes
(ver Tabla 4.2). Tambie´n se muestran los resultados obtenidos de comparar las eje-
cuciones en GPU con el co´digo MPI en los casos en que dispongamos de 64, 128, 256
y 512 nu´cleos (ver Figura 4.2).
Por otra parte, para disminuir sensiblemente el tiempo de ca´lculo se han estudiado
otras estrategias como construir un co´digo Multi-GPU de tal manera que el ca´lculo
de DD, DR y RR se lleve a cabo en GPUs distintas, o la utilizacio´n de un co´digo
h´ıbrido MPI-GPU. En [154] se muestran los resultados de comparar los tiempos de
ejecucio´n entre CPU, OpenMP, GPU, Multi-GPU, MPI y MPI-GPU.
En las Tablas 4.2 y 4.3 se puede ver un resumen de los resultados mostrados
en [153, 154].
Respecto a la utilizacio´n de un u´nico dispositivo, vemos que la ejecucio´n del
co´digo GPU en una tarjeta gra´fica antigua como la GTX295 es unas 120 veces ma´s
ra´pido que el el co´digo secuencial en una CPU. En el caso de compararlo con el
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Figura 4.2: Comparativa de tiempos entre tres GPUs distintas y los resultados obtenidos
con MPI.
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N. de Galaxias CPU (s)
GPU (s)
GTX295 C1060 C2050
0.43 · 106 3.60 · 104 3.01 · 102 2.91 · 102 2.19 · 102
Tabla 4.2: Comparativa de los tiempos obtenidos mediante la utilizacio´n del co´digo se-
cuencial en CPU y el co´digo GPU, probado en tres tarjeas gra´ficas diferentes.
N. de Gal.
OpenMP (s) Multi-GPU (s) MPI (s) MPI-GPU (s)
8 nu´cleos C2050 x 3 64 nu´cleos 128 nu´cleos 2 GPUs 4 GPUs
0.43 · 106 3.32 · 103 1.84 · 102 4.03 · 102 2.05 · 102 1.51 · 102 0.78 · 102
Tabla 4.3: Comparativa de los tiempos obtenidos mediante la utilizacio´n de distintos
co´digos paralelizando.
resultado obtenido con Athena, se consigue acelerar el ca´lculo al menos un factor
5. Este u´ltimo resultado no so´lo depende del hardware utilizado, sino del a´ngulo
de apertura que regula la precisio´n deseada. En este caso se ha usado el valor ma´s
frecuentemente utilizado para el volumen de datos disponible.
Si comparamos el uso de una u´nica GPU con la implementacio´n MPI nos encon-
tramos con que es necesario utilizar al menos 128 nu´cleos para obtener tiempos de
ejecucio´n comparables a los de las tarjetas gra´ficas (ver Figura 4.2).
La mejor estrategia para reducir el tiempo de ca´lculo parece ser la implementacio´n
h´ıbrida MPI-GPU. No obstante e´sta presenta ciertos inconvenientes ya que el usuario
comu´n no suele disponer de la infraestructura necesaria, tanto para implementar
el co´digo como para ejecutarlo. Por otra parte, si lo que se busca es llegar a un
compromiso entre velocidad y recursos la mejor opcio´n es la utilizacio´n de una GPU.
Hoy en d´ıa cualquier ordenador de sobremesa viene equipado con una tarjeta gra´fica
con prestaciones similares o superiores a las de una GTX295.
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4.4. GPU 2 Point angular Correlation Function
(GP2PCF)
A la vista de los resultados del co´digo GPU y la facilidad para que el usuario final
pueda disponer de este hardware, se decidio´ hacerlo pu´blico3. Este co´digo cuenta
con versiones tanto en CUDA (lenguaje de las tarjeta gra´ficas de NVIDIA) como
en PyCuda (versio´n Python) y su desarrollo y publicacio´n han dado pie a varios
art´ıculos [153–156].
En [153] se estudian los tiempos (ver Tabla 4.2) y las diferencias entre los resul-
tados obtenidos a partir de un co´digo secuencial en CPU y nuestro co´digo GPU (ver
Figura 4.3), as´ı como el rendimiento del co´digo GPU frente a una implementacio´n
MPI (ver Figura 4.2). En [154], se presenta la comparacio´n de tiempos incluyendo
los resultados de OpenMP, de MPI y los de dos nuevas estrategias, Multi-GPU y
MPI-GPU.
Figura 4.3: En el panel izquierdo se muestra la funcio´n de auto-correlacio´n, para un
desplazamiento al rojo medio de 0.35, calculada utilizando un co´digo CPU y la versio´n
pu´blica del co´digo GPU. A la derecha se muestra la diferencia entre los resultados obtenidos
con ambas implementaciones, esta diferencia tiene su origen en que la estructura interna
de la GPU tiene una precisio´n nume´rica simple o float mientras que el co´digo CPU utiliza
doble precisio´n o double.
3http://wwwae.ciemat.es/cosmo/gp2pcf/
76 Cap´ıtulo 4. Herramientas Computacionales
Como se ha mencionado, el co´digo pu´blico esta´ escrito en CUDA, el lenguaje
propietario de NVIDIA. Sin embargo es posible reescribirlo en el lenguaje de compu-
tacio´n abierto u OpenCL (del ingle´s Open Computing Language). Este nuevo co´digo
tiene la ventaja de funcionar en cualquier tarjeta gra´fica sin importar el fabricante.
En [155] se estudia el rendimiento de la versio´n pu´blica frente a una implementacio´n
OpenCL en diferentes tarjetas gra´ficas y a una optimizacio´n del co´digo OpenMP me-
diante el uso de procesadores que acepten operaciones sobre vectores. Los resultados
obtenidos respaldan la utilizacio´n de las GPUs frente a las CPUs y adema´s indican
que las tarjetas gra´ficas de la marca AMD presentan un mejor rendimiento que las
NVIDIA.
Se puede reducir au´n ma´s el tiempo de ejecucio´n. En [156] se muestran los resulta-
dos obtenidos mediante la utilizacio´n de una versio´n h´ıbrida (CPU-GPU) del co´digo.
Esta versio´n divide el proceso de computacio´n en dos tareas: una que sera´ enviada a
la CPU y otra que se ejecutara´ en la GPU. La idea principal es conseguir acelerar el
co´digo reduciendo la carga de trabajo de la tarjeta gra´fica al enviar parte del mismo
a la CPU para que e´sta no este´ simplemente esperando a que la GPU termine, como
ocurre en la versio´n original. Mediante la utilizacio´n de un algoritmo evolutivo es
posible optimizar el volumen de datos que ha de enviarse a la CPU, con el fin de
conseguir que el tiempo de ejecucio´n en e´sta y en la tarjeta gra´fica sean el mismo,
para evitar que alguno de los dispositivos tenga que esperar a que la ejecucio´n en el
otro termine. De esta manera es posible optimizar el tiempo de ca´lculo.
Dado el e´xito del co´digo pu´blico GP2PCF, se decidio´ implementar otro co´digo
para estudiar la distorsio´n producida por el efecto de lente gravitacional de´bil, llama-
do GPU 2 Shear-Shear Correlation Function (GP2SSCF). E´ste, implementado con
ayuda de uno de los creadores del co´digo Athena, calcula la funcio´n de correlacio´n
entre los shears de los objetos, y ha resultado ser sensiblemente ma´s ra´pido que el
co´digo Athena. La comparacio´n de estos resultados se muestra en [157].
Posteriormente se decidio´ intentar optimizarlo y adema´s se implemento´ una ver-
sio´n h´ıbrida MPI-GPU mediante la cual es posible reducir el tiempo de ejecucio´n un
factor 16 frente a la primera versio´n del GP2SSCF.
En ningu´n caso se observo´ diferencias entre los resultados obtenidos mediante
nuestro co´digo y el co´digo Athena.
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4.5. Precisio´n en GPUs: Desventajas de la repre-
sentacio´n en precisio´n simple
Como se ve en la Figura 4.3, existe un efecto sistema´tico en el ca´lculo de la funcio´n
de auto/cross-correlacio´n, introducido por el hecho de que las GPU no aceptan doble
precisio´n. Este sistema´tico tiene dos caras: la primera, bastante conocida, es que la
precisio´n simple so´lo es capaz de representar nu´meros hasta el 3.4 · 1038. La segunda,
un poco ma´s sutil, esta´ relacionada con el hecho de que no todos los nu´meros enteros
pueden representarse de manera exacta. Cuando alcanzamos un determinado nu´mero
entero, si le sumamos uno a su representacio´n en precisio´n simple veremos que el
resultado no cambia. Este problema ocurre desde el nu´mero 16777216 hasta el 3.4 ·
1038. En la Tabla 4.4 se aprecia claramente la evolucio´n de un nu´mero entero cuando
hacemos sumas sucesivas. Todos los problemas relacionados con la representacio´n y
la aritme´tica de los nu´meros en precisio´n simple esta´n descritos en [158].
Como se vio en el panel izquierdo de la Figura 4.3, en la seccio´n 4.4, el hecho de
utilizar precisio´n simple en lugar de precisio´n doble no introduce cambios apreciables
en la funcio´n de correlacio´n por lo que no influye en los resultados cosmolo´gicos que
se derivan de ella. Esto mismo ha sido estudiado en [159] para los casos de la funcio´n
de correlacio´n angular a dos puntos, a tres puntos [160, 161] y la correlacio´n de las
elipticidades sobre datos del CFHTLenS Survey.
Los resultados de dicho estudio, para el caso de la funcio´n de correlacio´n a dos
puntos, se muestran en la Figura 4.4. Aunque el sistema´tico que introduce la utiliza-
cio´n de la precisio´n simple es inferior al 0.0004 %, los autores proponen una imple-
mentacio´n alternativa que elimina completamente este problema.
4.6. Conclusiones
En este cap´ıtulo se ha presentado la dificultad asociada a la complejidad de la es-
timacio´n de la funcio´n de auto/cross-correlacio´n y algunas de las posibles soluciones
computacionales para atajar este problema. Entre ellas esta´n: la pixelizacio´n, des-
cartada para el estudio a baja escala, la paralelizacio´n utilizando todos los nu´cleos
disponibles en un procesador (OpenMP), la interfaz de paso de mensajes o MPI, el
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Tabla 4.4: Inexactitudes en la suma de nu´meros enteros grandes cuando se utiliza la
precisio´n simple para representarlos.
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Figura 4.4: Error relativo que se comete en el ca´lculo de la funcio´n de auto-correlacio´n a
dos puntos debido a la imprecisio´n de la representacio´n nume´rica en precisio´n simple. Cada
bin representa una posicio´n en la memoria interna de la GPU que, aplicando un cambio
de escala, se traduce en a´ngulos. Como se indica en el art´ıculo, cubrir el a´rea de los datos
requiere llegar hasta el bin 160. Figura tomada de [159] con permiso de los autores.
algoritmo de a´rbol y la utilizacio´n de tarjetas gra´ficas o GPUs.
La utilizacio´n de GPUs, llegando a un compromiso entre recursos/tiempo de
ca´lculo, ha resultado ser la mejor opcio´n de entre las mostradas. Las numerosas
pruebas llevadas a cabo para estudiar el rendimiento de las tarjetas gra´ficas frente a
las otras estrategias de ca´lculo han ayudado en el desarrollo de dos co´digos de libre
distribucio´n [153–157].
Respecto al primer co´digo, no se puede decir que esta implementacio´n sea la
primera ya que en [152] se calcula la funcio´n de auto-correlacio´n mediante el uso de
GPUs. No obstante s´ı es la ma´s ra´pida y proporciona los resultados en una escala
angular frente a la implementacio´n de [152], cuyos resultados son proporcionados en
una escala de Cos(θ). En principio esta diferencia podr´ıa parecer poco relevante, pero
no lo es, ya que el ca´lculo del acos es muy costoso, computacionalmente hablando.
Adema´s para alcanzar escalas pequen˜as es importante que el resultado sea calculado
directamente en escala angular. Esto se debe a que acceder a bajas escalas utilizando
Cos(θ) implica estar observando valores muy pro´ximos a la unidad por tanto, al pasar
a a´ngulos con el ArcoCoseno, resulta dif´ıcil acercase al cero en a´ngulo. La versio´n
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pu´blica del co´digo aqu´ı presentado introduce otras mejoras frente a la implementacio´n
de [152] como son la utilizacio´n de funciones internas de la GPU como la (AtomicAdd)
o la utilizacio´n de los registros.
Para probar el co´digo GP2PCF se ha dispuesto de tres GPUs. Utilizando la
ma´s antigua (GTX295), se ha conseguido acelerar el ca´lculo alrededor de 120 veces
respecto a un co´digo secuencial en CPU. El factor de aceleracio´n, utilizando la GPU
ma´s moderna (C2050), ha sido de 164.
En cuanto al segundo co´digo, el GP2SSCF, se trata del primer co´digo en la
literatura que emplea GPUs para el ca´lculo de la funcio´n de correlacio´n de las las
componentes del shear. Se ha hecho una comparacio´n con el co´digo Athena, que
durante muchos an˜os ha sido la referencia para este ca´lculo, y se ha visto que hemos
sido capaces de conseguir un mejor rendimiento sin introducir ninguna desviacio´n
en los resultados. De la utilizacio´n de estrategias h´ıbridas, como es el caso de la
implementacio´n MPI-GPU, se ha conseguido reducir el tiempo de ca´lculo en un
factor 16 respecto del co´digo original.
Cap´ıtulo 5
El proyecto DES
El proyecto Dark Energy Survey1 (DES) es una colaboracio´n internacional de ma´s
de 25 instituciones con aproximadamente 300 investigadores de varios pa´ıses: EEUU,
Reino Unido, Espan˜a, Brasil, Alemania y Suiza (ver Figura 5.1) y esta´ actualmente
liderado por Fermilab. DES pretende ser el primer gran cartografiado fotome´trico
especialmente disen˜ado para el estudio de la energ´ıa oscura. Con el fin de llevar a
cabo dicha tarea se ha disen˜ado y construido una ca´mara CCD que cubre 3 grados
cuadrados de campo en los laboratorios de Fermilab, en Chicago. Esta ca´mara reci-
be el nombre de DECam (Dark Energy Camera) [162] y actualmente se encuentra
instalada en el telescopio Blanco de cuatro metros del Observatorio Internacional de
Cerro Tololo (CTIO), en Chile. DECam vio su primera luz en septiembre de 2012 y el
cartografiado empezo´ en agosto de 2013. El proyecto DES utilizara´ el 30 % del tiem-
po del telescopio (525 noches a lo largo de 5 an˜os) dejando el otro 70 % disponible a
la comunidad cient´ıfica.
5.1. Objetivos
DES estudiara´ las propiedades de la energ´ıa oscura utilizando varios me´todos, en
especial los cuatro descritos en la seccio´n 2.7.1: el nu´mero de cu´mulos de galaxias
en funcio´n del desplazamiento al rojo z, el efecto de lente gravitacional de´bil, las
oscilaciones acu´sticas de bariones y el diagrama de Hubble de las supernovas de
1http://www.darkenergysurvey.org/
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Figura 5.1: Instituciones, por pa´ıses, que forman parte de la colaboracio´n DES. Espan˜a
tiene una presencia importante dentro del proyecto gracias a la colaboracio´n de centros
como el IFAE y el ICE/IEEC-CSIC en Barcelona y el CIEMAT y la UAM en Madrid.
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tipo Ia. El hecho de poder estudiar los cuatro me´todos principales sobre el mismo
conjunto de datos permitira´ un mayor control de las incertidumbres sistema´ticas,
para obtener medidas ma´s robustas y precisas de los para´metros cosmolo´gicos.
DES pretende cartografiar 5000 grados cuadrados de cielo en el hemisferio sur,
utilizando cinco filtros anchos que cubren longitudes de onda desde el visible hasta
el infrarrojo cercano: los filtros de SDSS (g,r,i,z) junto con la banda infrarroja Y,
llegando hasta una magnitud AB de i ∼ 24. La eleccio´n de estos filtros tiene como
objetivo intentar medir con precisio´n el photoz a desplazamientos al rojo hasta z ∼
1.4.
Por otro lado, la eleccio´n de la zona del cielo a cartografiar se ha hecho para que el
a´rea final del proyecto incluya la regio´n del South Pole Telescope (SPT) [163], lo que
permitira´ medir el efecto Sunyaev-Zel’dovich [63] para un gran nu´mero de cu´mulos
y as´ı obtener una determinacio´n precisa de su masa. Asimismo el a´rea final de DES
tambie´n solapara´ con las observaciones en el infrarrojo del VISTA Hemisphere Survey
(VHS) [164]. La combinacio´n con VHS mejorara´ la medida del photoz.
El proyecto permitira´ medir, despue´s de combinar las te´cnicas principales y sin
tener en cuenta datos de otros proyectos, el para´metro de la ecuacio´n de estado w
(Ecuacio´n 2.8) con una precisio´n inferior al 5 % y su dependencia con el despla-
zamiento al rojo con una precisio´n del 30 %. As´ı mismo llegara´ a profundidades de
hasta 1.4 en desplazamientos al rojo y permitira´ el estudio de otros observables como
la sen˜al de magnificacio´n, tema principal de este trabajo.
5.2. DECam
La ca´mara DECam (ver Figura 5.2) consta de: un plano focal de 570 megap´ıxe-
les dentro de un criostato, con una o´ptica correctora y un sistema de cinco filtros.
Tambie´n cuenta con una electro´nica de bajo ruido de lectura, un sistema crioge´nico
para mantener la temperatura por debajo de 180 K y un sistema meca´nico para el
ajuste del telescopio.
El plano focal cuenta con 12 CCD auxiliares de guiado y enfoque, situados en los
bordes, junto con 62 CCD principales de 2048x4096 p´ıxeles que para el telescopio
Blanco se traduce en una escala de placa de 0.27”/p´ıxel. Los CCD principales se
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Figura 5.2: Esquema de la DECam junto con una foto de la misma tomada en Fermilab.
encuentran formando un hexa´gono tal que cubren un a´rea de 3 grados cuadrados de
cielo. En la Figura 5.3 se puede ver tanto la disposicio´n de los CCD junto con la
proyeccio´n de la Luna y el plano focal real.
Figura 5.3: Disposicio´n de los CCDs de la DECam junto con la proyeccio´n del taman˜o
equivalente de la Luna sobre la misma (izquierda). Imagen de la ca´mara lista para su
instalacio´n en el telescopio Blanco en Chile.
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Los CCD han sido desarrollados por el Lawrence Berkeley National Laboratory
(LBNL) [165] y previamente probados con e´xito en el telescopio Mayall del Observa-
torio Kitt Peak, en el telescopio Shane del Observatorio Lick y en el propio telescopio
Blanco. Estos CCDs, con un espesor de silicio de 250 micras, son especialmente sen-
sibles al infrarrojo con una eficiencia cua´ntica superior al 50 % para longitudes de
onda del orden de 10000 A˚, un factor 5 sobre los CCDs tradicionales (ver Figura
5.4).
Figura 5.4: Eficiencia cua´ntica en funcio´n de la longitud de onda para los CCDs disen˜ados
para DES (azul), frente a CCDs convencionales (rosa). Los primeros son especialmente
sensibles a longitudes de onda altas.
El telescopio cuenta con un sistema corrector, compuesto por un juego de cinco
lentes, disen˜ado para producir ima´genes de 2.2 grados de dia´metro sin vin˜eteo de
tal manera que contribuye con menos de 0.4” al ancho de la PSF (Point Spread
Function). En la Figura 5.5 se puede ver un esquema del sistema o´ptico incorporado
al telescopio Blanco.
En la Figura 5.6 se muestra el rango de longitudes de onda que cubre cada uno
de los filtros junto con uno de los mismos.
Cabe destacar que gran parte de la fabricacio´n y disen˜o de la electro´nica se ha
llevado a cabo en el Centro de Investigaciones Energe´ticas, Medioambientales y Tec-
nolo´gicas (CIEMAT). La electro´nica desarrollada permite tomar ima´genes en menos
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Figura 5.5: En la parte superior se muestra el sistema o´ptico instalado sobre la DECam.
En la parte inferior se muestran algunas de las lentes.
Figura 5.6: A la izquierda se muestra la transmitancia de cada uno de los cinco filtros de
DES, los cuatro de SDSS y el filtro Y para el infrarrojo cercano. A la derecha uno de los
mismos al finalizar su fabricacio´n, en las instalaciones de Asahi.
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tiempo del que tarda el telescopio en desplazarse de una posicio´n a otra. Adema´s
se ha conseguido mantener el ruido de lectura por debajo de los 10 electrones/p´ıxel.
El sistema logra leer los 520 Megap´ıxeles en apenas 17 segundos, manteniendo este
nivel de ruido.
5.3. El Telescospio Blanco
El Observatorio Interamericano de Cerro Tololo en Chile (ver Figura 5.7) es uno
de los que tiene mejor calidad de cielo del mundo. El telescopio Blanco empezo´ a
funcionar en 1974 y la calidad de su espejo principal era la mejor en ese momento,
so´lo superada en la u´ltima de´cada. Su disen˜o es de tipo Ritchey-Chre´tien, con un
gran campo de visio´n.
Figura 5.7: Observatorio de Cerro Tololo en Chile (izquierda) junto con el telescopio
Blanco (derecha).
En las u´ltimas cuatro de´cadas el telescopio se ha utilizado con distintas ca´maras
y diversos correctores o´pticos, convirtie´ndose en uno de los mejores telescopios del
hemisferio sur. El Blanco se ha utilizado en algunas de las primeras medidas de
distancia a supernovas de tipo Ia [2], observaciones cr´ıticas para el descubrimiento
de la energ´ıa oscura.
Pensando en el proyecto DES, se han llevado a cabo numerosas mejoras en el
telescopio y sus instalaciones. Fundamentalmente se trata de tareas de adaptacio´n
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para que el telescopio pueda soportar un instrumento tan avanzado como DECam.
Algunas de estas mejoras son:
El control de la o´ptica activa con el fin de mejorar la estabilidad del foco.
Se han calibrado los movimientos relativos entre el foco primario y el espejo
primario.
Se ha actualizado el sistema de control del telescopio de tal manera que el
tiempo que tarde en desplazarse entre imagen e imagen sea equiparable a los
17 segundos de tiempo de lectura con el fin de no limitar la eficiencia del
cartografiado.
Despue´s de e´stas y otras mejoras que ha experimentado el telescopio para poder
sustentar la DECam, podemos decir que actualmente es uno de los ma´s eficientes del
mundo.
5.4. El sistema de gestio´n de datos (DESDM)
El sistema de gestio´n de datos [166] procesa varios cientos de gigabytes de infor-
macio´n cada noche, llegando a un total de ∼ 2 petabytes al final del proyecto. Con el
fin de poder manejar esta gran cantidad de datos se ha disen˜ado una estructura que
consiste en un sistema de archivos distribuidos, un entorno de procesado, un conjunto
de co´digos astrono´micos y un sistema de acceso a los datos. Todo esto sustentado por
computadores de alto rendimiento distribuidos en varios nodos, conectados mediante
tecnolog´ıa GRID.
Los datos se env´ıan desde Chile al National Center for Supercomputing Applica-
tions (NCSA), en Urbana (Illinois), que es el o´rgano central del DESDM y de ah´ı se
realizan varias copias de seguridad almacenadas en el National Optical Astronomy
Observatory (NOAO), en Tucson (Arizona), y en Fermilab.
El procesado y calibracio´n de los datos sigue los siguientes pasos:
1. Calibracio´n de ima´genes individuales
Las ima´genes obtenidas por los CCDs individuales deben ser corregidas por va-
rios efectos: la corriente de oscuridad (debido al ruido te´rmico), el campo plano
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(debido a que no todos los p´ıxeles responden igual a las diferentes longitudes
de onda), la pupila fantasma (debida a las reflexiones que se producen dentro
del corrector), etc.
A la par que se calibran las ima´genes de forma independiente, se genera una
ma´scara de p´ıxeles malos (saturados o muertos) y otra de rayos co´smicos.
2. Calibracio´n astrome´trica
Para la calibracio´n astrome´trica se utiliza el software AstrOmatic code SCAMP [167,
168], el cual ha sido extensamente probado sobre el CFHT Legacy Survey.
Adema´s este software ha sido disen˜ado para ser usado sobre exposiciones si-
multa´neas que se solapan, como es el caso de DES.
3. Calibracio´n fotome´trica
Este proceso se hace a trave´s de la observacio´n de estrellas esta´ndar en noches
fotome´tricas. Actualmente el error en la calibracio´n fotome´trica de DES es
inferior al 2 %.
4. Adicio´n de ima´genes (coadds)
El siguiente paso en el procesado de datos consiste sumar todas las ima´genes
que cubran las mismas zonas de cielo. La imagen resultante es el coadd de todas
las sumadas de esta manera y presenta claras ventajas frente a las ima´genes
individuales como son: alcanzar una mayor profundidad, reducir el error en la
calibracio´n fotome´trica y eliminar artefactos como rayos co´smicos o trazas de
sate´lites.
5. Catalogado
Los coadds se dividen en tiles o pequen˜as regiones. Para formar la imagen de
deteccio´n de Sextractor [169], se combinan los coadds de las bandas r, i y z y se
realiza la deteccio´n de objetos sobre la misma. Las caracter´ısticas de los objetos
as´ı detectados se miden despue´s en los coadds de las bandas individuales y se
registran en una base de datos.
90 Cap´ıtulo 5. El proyecto DES
5.5. Estrategia de observacio´n
Como se ha mencionado al principio del cap´ıtulo, DECam observara´ durante 525
noches. En ese tiempo se pretende cartografiar 5000 grados cuadrados del hemisferio
sur gala´ctico y esto se hara´ en las cinco bandas fotome´tricas con las que cuenta
la ca´mara. Adema´s se buscara´n supernovas de tipo Ia en un a´rea de 30 grados
cuadrados.
En la Figura 5.8 se muestran dos configuraciones posibles del a´rea que se ob-
servara´ al cabo de los cinco an˜os sobre un mapa de la esfera celeste en proyeccio´n
Aitoff. Las l´ıneas azules representan las zonas con mayor extincio´n gala´ctica y se
corresponden con la Vı´a La´ctea.
Figura 5.8: La regio´n de l´ıneas negras y la regio´n encerrada por la l´ınea roja son dos de
las posibles configuraciones de la observacio´n final del proyecto DES. La zona encerrada
por las l´ıneas azules se corresponde con la Vı´a La´ctea.
Con el fin de llevar a cabo el cartografiado de la forma ma´s eficiente posible se ha
disen˜ado una estrategia de observacio´n optimizando tres variables: el estudio de la
estructura a gran escala y el nu´mero de cu´mulos desde etapas tempranas, conseguir
los mejores datos para el ana´lisis de lente gravitacional de´bil y encontrar el mayor
nu´mero de supernovas de tipo Ia. Por esta razo´n las noches con seeing < 1.1” se
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han reservado para el cartografiado en s´ı mismo, mientras que aquellas con seeing
> 1.1” estara´n destinadas a la bu´squeda de supernovas en determinados campos
predefinidos. En el caso de que el seeing se mantenga bajo durante siete noches
seguidas, en la octava noche se buscara´n supernovas.
A la cobertura del a´rea observada por cada filtro, con una u´nica imagen, se le
llama teselado o en ingle´s tiling. De sumar todos los teselados de un mismo filtro se
obtiene un mayor tiempo de exposicio´n que da como resultado una mayor profundi-
dad y e´sta es una de las principales caracter´ısticas del proyecto, ya que al cabo de los
cinco an˜os se espera que DES sea el cartografiado de mayor profundidad existente
hasta la fecha.
Para cubrir los 5000 grados cuadrados se espera que sean necesarias 1650 ima´ge-
nes no superpuestas de la DECam, de manera que en cada regio´n se tengan 2 te-
selados/an˜o/filtro, que en, 5 an˜os y para 4 filtros, da como resultado un total de
40 teselados. Cada an˜o se dispondra´n de 105 noches de observacio´n repartidas entre
septiembre y febrero. El resto de noches estara´n dedicadas a la comunidad cient´ıfica.
5.6. Photoz y su calibracio´n
Con el objetivo de conseguir una buena medida del desplazamiento al rojo fo-
tome´trico es necesario disponer de muestras espectrosco´picas que sirvan de referencia
y calibracio´n para los algoritmos de photoz. Para el caso del proyecto DES, es nece-
saria una muestra de calibracio´n de entre 5 · 104 y 105 galaxias con el fin de obtener
la precisio´n requerida para aplicar los cuatro me´todos principales para el estudio de
la energ´ıa oscura.
La muestra de calibracio´n final del proyecto se obtendra´ de la combinacio´n de
cartografiados previos cuyas regiones coincidan espacialmente con las de DES. Para
calibrar las galaxias brillantes se utilizaran datos de SDSS y 2dF. Para el a´rea comu´n
entre DES y SDSS existen alrededor de 70000 galaxias para las que se conoce su
desplazamiento al rojo espectrosco´pico. Del a´rea que se solapa con el 2dF se tienen
alrededor de 90000 objetos con z < 0.25.
Por otra parte, el proyecto tambie´n observara´ regiones vistas por el VIMOS VLT
Deep Survey (VVDS [170]) y el Keck DEEP2 Survey [171] que, junto con las ob-
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servaciones del SDSS, servira´n para calibrar las galaxias ma´s lejanas y de´biles. El
VVDS y el DEEP2 nos proporcionara´n otros 90000 espectros de tal manera que el
photoz cuente con una muestra de calibracio´n de ma´s de 250000 objetos, suficien-
te para optimizar los algoritmos. Adema´s el Anglo-Australian Observatory (AAO)
ha iniciado el cartografiado OzDES2 para incluir au´n ma´s objetos en la muestra de
calibracio´n.
La calibracio´n del photoz utilizado en esta tesis se ha hecho a partir de cuatro
campos [172]:
1. Campo SN-X3: Este a´rea, centrada en ascensio´n recta α ∼ 36.0o y declinacio´n
δ ∼ 5.0o, solapa con el campo 02hr del VVDS.
2. Campo VVDS F14: Centrado en α ∼ 209.0o y δ ∼ 5.0o, solapa con el campo
14hr del VVDS.
3. Campo SN-C3: Centrado en α ∼ 52.0o y δ ∼ 28.0o, solapa con el Chandra
Deep Field South.
4. Campo COSMOS: Centrado en α ∼ 150.0o y δ ∼ −1.4o, solapa con el Cosmic
Evolution Survey.
Estos cuatro campos (ver Figura 5.9) han proporcionado una muestra de alre-
dedor de 15000 objetos que han sido divididos en una muestra de entrenamiento y
una de prueba. La muestra de entrenamiento se utiliza para configurar los diferentes
algoritmos, mientras que la muestra de prueba se utiliza para estudiar la calidad
de los mismos. Esta u´ltima se utilizara´ en la seccio´n 7.3 para estudiar los cortes en
magnitud que finalmente se han utilizado en nuestro ana´lisis.
Actualmente el proyecto ofrece hasta trece photoz’s diferentes [172].
2http://www.mso.anu.edu.au/ozdes/index.html
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Figura 5.9: Los cuatro campos de calibracio´n sobre la esfera celeste. En rojo se muestran
los objetos que han sido identificados de otros cartografiados, en negro todos los objetos
observados en la regio´n. Imagen tomada de [172] con permiso del autor principal.

Cap´ıtulo 6
Magnificacio´n co´smica en DES:
simulaciones
En este cap´ıtulo se llevara´ a cabo un estudio sobre la viabilidad de detectar la
sen˜al de magnificacio´n en una regio´n de cielo con caracter´ısticas similares a la que se
midio´ en el periodo de verificacio´n cient´ıfica de DES. Se pretende usar la simulacio´n
descrita en la seccio´n 6.1 y aplicar el me´todo que se describira´ en la seccio´n 6.2
con el objetivo de dar una estimacio´n de los para´metros cosmolo´gicos a los que es
ma´s sensible la sen˜al de magnificacio´n (seccio´n 6.6), as´ı como establecer y entender
la contribucio´n que puedan tener algunos sistema´ticos en la interpretacio´n de los
resultados (seccio´n 6.2.5) junto con la estimacio´n de los errores estad´ısticos (seccio´n
6.2.4). Asimismo, en la seccio´n 6.3 se comprobara´ que la magnificacio´n co´smica es
un efecto acroma´tico y en la seccio´n 6.5 se mostrara´ que es posible recuperar el bias
gala´ctico de la lente mediante nuestro me´todo de ana´lisis. El criterio para considerar
que se ha detectado una sen˜al se explicara´ en la seccio´n 6.4.
A pesar de contar con una simulacio´n que incluye 5000 grados cuadrados, el
estudio aqu´ı mostrado se ha realizado sobre una regio´n de aproximadamente 150
grados cuadrados. La motivacio´n de hacerlo as´ı nace del hecho de que esta tesis
busca detectar la magnificacio´n sobre los primeros datos del proyecto DES, ma´s
espec´ıficamente sobre los datos tomados durante la etapa de Science Verification,
que cubre un a´rea equivalente a la utilizada en la simulacio´n. No obstante se ha
utilizado toda la simulacio´n para estimar la incertidumbre estad´ıstica.
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6.1. La simulacio´n MICE
Para desarrollar y probar el me´todo se ha utilizado la simulacio´n DES-MICE.
Se trata de una simulacio´n de N-cuerpos especialmente disen˜ada para el proyecto
Dark Energy Survey por el proyecto Marenostrum Institut de Cie`ncies de l’Espai
Simulations de Barcelona1. La simulacio´n MICE nos proporciona datos artificiales
que intentan emular, con el mayor detalle posible, la fraccio´n de cielo que observara´ el
proyecto DES al cabo de sus cinco an˜os de vida. Por esta razo´n, la simulacio´n consta
de un a´rea de 5000 grados cuadrados, e incluye numerosos efectos como las BAO o
la magnificacio´n co´smica, hasta profundidades de z ∼ 1.4. Esta simulaci´ıon tambie´n
incluye dos desplazamientos al rojo fotome´tricos para cada objeto, estimados usando
algoritmos diferentes: el ANN-Z [113] y el BCN-Z, versio´n modificada del BP-Z [114].
Con el fin de detectar la sen˜al debida a la magnificacio´n co´smica sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n de galaxias se ha estudiado una regio´n de aproximadamente 150
grados cuadrados comprendida entre 15◦ y 25◦ en ascensio´n recta y entre 10.0◦ y
25.0◦ en declinacio´n.
Para cada una de las galaxias de la simulacio´n se han considerado los siguientes
observables [173, 174]:
Ascensio´n recta (RA) y declinacio´n (DEC), ambas afectadas por la magnifica-
cio´n,
El valor real del desplazamiento al rojo (ver Figura 6.1).
El desplazamiento al rojo fotome´trico estimado mediante redes neuronales,
ANN-Z (ver Figura 6.1).
El desplazamiento al rojo fotome´trico estimado mediante te´cnicas bayesianas,
BCN-Z (ver Figura 6.1).
Las magnitudes observadas, sin incluir el efecto de la magnificacio´n, para las
cuatro bandas en las que estudiaremos la sen˜al (g,r,i y z ). La banda Y no
se estudia ya que, al solaparse con la banda z, pra´cticamente no proporciona
informacio´n adicional respecto de e´sta. Sin embargo hay que tener en cuenta
1http://maia.ice.cat/mice/
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que los photoz’s han sido estimados utilizando la informacio´n de todas las
bandas disponibles. Estas magnitudes incluyen el error fotome´trico esperado
en DES.
Los valores κ, γ1 y γ2 (seccio´n 3.1), los cuales se utilizan para estimar el para´me-
tro µ (Ecuacio´n 3.5) y, a partir de e´ste, las magnitudes magnificadas.
Como se vio en la Ecuacio´n 3.7, la influencia de la magnificacio´n sobre las mag-
nitudes viene dada por:
mobs = m0 − 2.5log10(µ) (6.1)
donde m0 es la magnitud sin magnificar, proporcionada por el cata´logo.
Figura 6.1: Distribuciones en desplazamientos al rojo, para las medidas presentes en
la simulacio´n DES-MICE: real (azul), ANN-Z (rojo) y BCN-Z (verde). Se observa que
la distribucio´n del desplazamiento al rojo real esta´ mejor recuperada por ANN-Z hasta
z < 1.0.
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6.2. Me´todo de medida
El me´todo a aplicar para medir el efecto de la magnificacio´n puede dividirse en
cuatro pasos bien definidos:
1. El primer paso es seleccionar la muestra lente y la muestra fuente en funcio´n
de la clase de objeto y de su desplazamiento al rojo (seccio´n 6.2.1).
2. Seguidamente hay que dividir la muestra fuente en bines de magnitud con
el objetivo de medir el para´metro de la magnificacio´n α(m) de la forma ma´s
precisa posible. Este proceso se explicara´ en detalle en la seccio´n 6.2.2.
3. El siguiente paso consiste en estimar el valor del para´metro α(m), para lo cual
se utilizara´n diversos me´todos (seccio´n 6.2.3).
4. Finalmente se debe estimar la significancia de la sen˜al detectada (seccio´n 6.4),
teniendo en cuenta los errores estad´ısticos (seccio´n 6.2.4) y sistema´ticos (seccio´n
6.2.5).
6.2.1. Seleccio´n de la muestra: photoz
Como sabemos, es indispensable poder separar f´ısicamente las muestras lente y
fuente para no perder la sen˜al de magnificacio´n. Esto significa que no debe existir
contaminacio´n alguna entre los objetos de ambas o, en caso de existir, esta conta-
minacio´n debe ser lo suficientemente pequen˜a como para que la sen˜al que pueda
introducir en la funcio´n de cross-correlacio´n sea sensiblemente ma´s pequen˜a que la
sen˜al debida a la magnificacio´n.
En la Figura 6.2 se ve que BCN-Z introduce migraciones de objetos con alto
desplazamiento al rojo (∼ 1.3) hacia zonas con desplazamientos al rojo interme-
dios (∼ 0.6). En contraposicio´n, las migraciones ANN-Z se limitan a los bines de
desplazamiento al rojo adyacentes a uno dado.
Con el objetivo de minimizar las migraciones, es necesario imponer, adema´s de
los cortes en photoz, cortes en magnitud de tal manera que para la muestra lente
so´lo seleccionamos los objetos ma´s brillantes y en la muestra fuente nos limitamos
a seleccionar los objetos ma´s de´biles. Estos cortes en magnitud pueden considerarse
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(a) Matriz de migracio´n para el ANN-Z: Este photoz presenta un buen compor-
tamiento y las migraciones no se extienden ma´s alla´ de los bines contiguos
(b) Matriz de migracio´n para el BCN-Z: Este algoritmo presenta un comporta-
miento extran˜o a altos desplazamientos al rojo
Figura 6.2: Matrices de migracio´n para los dos co´digos utilizados en nuestro ana´lisis:
ANN-Z (panel izquierdo) y BCN-Z (panel derecho).
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naturales, ya que por lo general, los objetos ma´s cercanos deben observarse ma´s
brillantes que aquellos que se encuentran ma´s lejos de nosotros.
Para introducir los cortes en magnitud se ha tenido en cuenta, para cada banda, el
l´ımite de completitud aproximado a partir de la distribucio´n N(m) [141] (ver Figura
6.3). Los cortes que se obtienen para cada banda son:
Objetos Brillantes:

g mag < 22.70
r mag < 22.25
i mag < 21.50




23.20 < g mag < 24.70
22.75 < r mag < 24.25
22.00 < i mag < 23.50
21.50 < z mag < 23.00
(6.3)
Una vez aplicados e´stos, el siguiente paso es volver a construir las matrices de
migracio´n con el objetivo de verificar si se ha conseguido limpiar la contaminacio´n
entre muestras. Algunas de estas matrices se pueden ver en la Figura 6.4 y en efecto,
se aprecia que los cortes en magnitud introducidos han sido suficientes para eliminar
la migracio´n de objetos entre los bines de desplazamiento al rojo bajo y los bines de
desplazamiento al rojo alto.
Ahora, estando seguros de que no existe solapamiento entre las muestras lente y
las muestras fuente, es momento de seleccionar sobre que´ bines de desplazamiento
al rojo se llevara´ a cabo nuestro ana´lisis. Como sabemos, los algoritmos de photoz
suelen ser poco precisos para desplazamientos al rojo muy bajos (por no disponer de
la banda u) y muy altos (cuando la muestra de calibracio´n no los cubre bien). Por
esta razo´n descartamos el primer y el u´ltimo bin. Por otra parte, aunque en nuestro
caso sabemos perfectamente que no existe solapamiento alguno con los cortes en
magnitud ya que estamos utilizando simulaciones, en los datos reales no podremos
garantizarlo, por lo que es conveniente que los bines seleccionados este´n lo ma´s lejos
posible uno del otro para as´ı minimizar las posibles migraciones. Por esta razo´n los
bines que se utilizara´n sera´n, como muestra lente, el bin con photoz entre 0.3 y 0.5
y, como muestra fuente, el bin con photoz entre 1.1 y 1.3.
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(a) Distribucio´n y cortes en magnitudes para la banda g en la muestra lente
(b) Distribucio´n y cortes en magnitudes para la banda g en la muestra fuente
Figura 6.3: Distribucio´n en magnitudes para la banda g. Notar que en la muestra fuente
se esta´ cortando antes de que la distribucio´n empiece a caer para evitar problemas de
completitud. Entre ambas distribuciones se impone una separacio´n en magnitudes de 0.5
para evitar solapamientos.
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(a) Matriz de migracio´n con cortes en magnitud: ANN-Z, banda i
(b) Matriz de migracio´n con cortes en magnitud: BCN-Z, banda i
Figura 6.4: Matrices de migracio´n obtenidas a partir de la inclusio´n de cortes en magnitud,
evitando as´ı el solapamiento entre los bines de desplazamiento al rojo cercanos y lejanos.
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Muestra Lente: 0.3 < photoz < 0.5
Magnitud N(objetos) ANN-Z N(objetos) BCN-Z
g < 22.70 338603 308383
r < 22.25 471190 408448
i < 21.50 405023 339970
z < 21.00 340738 284859
Tabla 6.1: Cortes en desplazamiento al rojo y en magnitud para la muestra lente, 0.3 <
photoz < 0.5, con su respectivo nu´mero de objetos.
Muestra Fuente: 0.9 < photoz < 1.2
Magnitud N(objetos) ANN-Z N(objetos) BCN-Z
23.20 < g < 24.70 846637 386561
22.75 < r < 24.25 671572 294097
22.00 < i < 23.50 231091 159165
21.50 < z < 23.00 293274 206930
Tabla 6.2: Cortes en desplazamiento al rojo y en magnitud para la muestra fuente, 0.9 <
photoz < 1.2, con su respectivo nu´mero de objetos.
Por tanto los bines que se utilizara´n en nuestro ana´lisis, teniendo en cuenta que
e´ste se llevara´ a cabo en cuatro de las cinco bandas que se incluyen en el proyecto
DES, se pueden ver en la Tabla 6.1 (muestras que hara´n de lente) y en la Tabla
6.2 (muestras que hara´n de fuente), donde adema´s se muestra el nu´mero de obje-
tos contenido en cada bin de desplazamiento al rojo, con sus respectivos cortes en
magnitud.
6.2.2. Seleccio´n de la muestra: cortes en magnitud sobre la
muestra fuente
El siguiente paso en nuestro me´todo consiste en dividir las muestras fuente (cuatro
en total, una para cada banda) en bines de magnitud. Esto se hace as´ı porque, como
sabemos, el para´metro α(m) se define como [87, 88]:




104 Cap´ıtulo 6. Magnificacio´n co´smica en DES: simulaciones
donde m∗ recibe el nombre de magnitud l´ımite (no siendo realmente la magnitud
l´ımite en el sentido cla´sico, es decir, la del cata´logo).
α(m) estara´ mejor determinado cuanto menor sea la variacio´n de la pendiente de
la distribucio´n logar´ıtmica en magnitudes. Para medirlo con el menor error posible
y a su vez ser capaces de estudiar su variacio´n, se ha seguido un sencillo algoritmo
capaz de dividir la muestra fuente en bines de magnitud tales que la variacio´n de
la pendiente sea la menor posible. Recordemos que estudiar la variacio´n de α(m)
implica estudiar la contribucio´n de la amplificacio´n en magnitudes sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n de galaxias.
El algoritmo en cuestio´n determina cinco bines de magnitud en los que se di-
vidira´ cada una de las muestras fuente (una por banda) e impone que el ancho de
cada bin sea superior al error esperado en la determinacio´n de las magnitudes para
el proyecto DES (2 %). Los pasos que sigue el algoritmo son:
Se ajustan todos los puntos de la distribucio´n a una l´ınea recta y se guarda su
coeficiente de correlacio´n lineal,
Se retira el u´ltimo punto de la distribucio´n y se repite el paso anterior hasta
haber obtenido todos los coeficiente de correlacio´n posibles,
Se elige como bin de magnitud aquel que nos proporciona el mejor ajuste,
Se retiran los puntos correspondientes al bin elegido en el paso anterior y se
vuelve al primer punto, as´ı hasta haber determinado los intervalos de magni-
tudes que conformaran los cuatro primeros bines y
El quinto bin se elige siempre desde la magnitud final del cuarto bin hasta la
magnitud ma´xima del bin lejano.
Los bines de magnitud obtenidos siguiendo este me´todo esta´n en la Tabla 6.3 (ver
Figura 6.5), para el ANN-Z, y en la Tabla 6.4 (ver Figura 6.6), para el BCN-Z. Es
importante mencionar que a pesar de que los cortes en magnitud introducidos, ma´s la
separacio´n del bin lejano en bines de magnitud, disminuyen sensiblemente el nu´mero
de objetos seleccionados, esta disminucio´n en la estad´ıstica no resulta determinante.
En la Figura 6.7 se muestra la distribucio´n de objetos en desplazamientos al rojo
real, despu´es de introducir los cortes en photoz y en magnitud, para algunos de los
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ANN-Z
Banda g Objs. Banda r Objs. Banda i Objs. Banda z Objs.
23.20-23.50 39502 22.75-22.95 12306 22.00-22.20 1480 21.50-21.80 3498
23.50-23.70 47904 22.95-23.25 37410 22.20-22.40 4199 21.80-22.00 8343
23.70-23.90 74394 23.25-23.65 116312 22.40-22.60 8935 22.00-22.20 17193
23.90-24.10 110235 23.65-23.85 108569 22.60-22.80 17019 22.20-22.40 31745
24.10-24.70 574602 23.85-24.25 396975 22.80-23.50 199458 22.40-23.00 232495
Tabla 6.3: Bines de magnitud para cada una de las cuatro bandas a partir del bin lejano
utilizando ANN-Z, 1.1 < ANN-Z < 1.3, con su respectivo nu´mero de objetos.
BCN-Z
Banda g Objs. Banda r Objs. Banda i Objs. Banda z Objs.
23.20-23.40 16888 22.75-23.05 15657 22.00-22.30 3731 21.50-21.80 5262
23.40-23.60 25018 23.05-23.25 18438 22.30-22.50 6473 21.80-22.20 25593
23.60-24.00 83053 23.25-23.45 26859 22.50-22.70 11488 22.20-22.40 26392
24.00-24.20 62354 23.45-23.65 37067 22.70-22.90 19355 22.40-22.70 60292
24.20-24.70 199248 23.65-24.25 196076 22.90-23.50 118118 22.70-23.00 89391
Tabla 6.4: Bines de magnitud para cada una de las cuatro bandas a partir del bin lejano
utilizando BCN-Z, 1.1 < BCN-Z < 1.3, con su respectivo nu´mero de objetos.
intervalos de magnitud donde se estudiara´ la magnificacio´n. Como se aprecia, despu´es
de introducir los cortes mencionados las distribuciones en z real no se solapan.
6.2.3. Estimacio´n del para´metro α(m)
La estimacio´n de α(m) se ha realizado utilizando tres me´todos diferentes:
1. Mediante la definicio´n, es decir la Ecuacio´n 6.4
2. Por la naturaleza en la que se han construido los bines de magnitud, podemos
ajustar cada uno de ellos a una l´ınea recta y extraer del ajuste su pendiente,
de tal manera que y = S(m)x+ n y α(m) = 2.5 · S(m)
3. Nuevamente podemos utilizar la definicio´n, excepto que esta vez vamos a con-
siderar un intervalo infinitesimal de anchura , que nos ayudara´ a determinar
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(a) Distribucio´n de objetos en magnitudes para la banda i, con 1.1 < ANN-Z < 1.3
(b) Bines de magnitud para la banda i, con 1.1 < ANN-Z < 1.3
Figura 6.5: En el panel superior se muestra la distribucio´n en magnitudes para la banda
i utilizando ANN-Z. En el panel inferior tenemos el logaritmo de dicha distribucio´n donde
se aprecian los bines de magnitud determinados utilizando el me´todo descrito en 6.2.2.
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(a) Distribucio´n de objetos en magnitudes para la banda i, con 1.1 < BCN-Z < 1.3
(b) Bines de magnitud para la banda i, con 1.1 < BCN-Z < 1.3
Figura 6.6: En el panel superior se muestra la distribucio´n en magnitudes para la banda
i utilizando BCN-Z. En el panel inferior tenemos el logaritmo de dicha distribucio´n donde
se aprecian los bines de magnitud determinados utilizando el me´todo descrito en 6.2.2.
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(a) N(z) con cortes en ANN-Z y con cortes en magnitud sobre la muestra fuente, 22.60 < i < 22.80
(b) N(z) con cortes en BCN-Z y con cortes en magnitud sobre la muestra fuente, 24.00 < g < 24.20
Figura 6.7: Distribuciones de objetos en desplazamientos al rojo real despu´es de cortar en
photoz para algunos bines de magnitud. El panel superior se corresponde con ANN-Z y el
inferior con BCN-Z. Se ve que no hay solapamiento entre las distribuciones de la muestra
lente y la muestra fuente.
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la regio´n de estabilidad para los posibles valores de α(m), entre [m1,m2] con










> mi > m1 +
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)− log10N(m2 − 2 > mi > m1 − 2)]
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(6.6)
La Ecuacio´n 6.6 nos proporciona el valor de α(m) para un u´nico intervalo
infinitesimal con magnitud l´ımite mi, pero nosotros no estamos trabajando con
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Los dos primeros me´todos son bastante directos: el primero es la media de la
derivada en cada punto a lo largo de la curva log(N(m)) vs m y su error se calcula
con la desviacio´n esta´ndar de los valores obtenidos. El segundo es un ajuste a una
l´ınea recta y su error es el que nos proporciona el propio ajuste. El tercer me´todo
es ligeramente ma´s complicado ya que nos exige probar diferentes valores para  en
busca de una regio´n en la que el para´metro α(m) sea estable (ver Figura 6.8) y su
error viene dado por la desviacio´n esta´ndar de los valores en dicha regio´n.
De la comparativa de los tres me´todos vemos que no es relevante el que finalmente
utilicemos en nuestro ana´lisis ya que los tres son compatibles entre s´ı, tal cual se puede
ver en la Tabla 6.5. En adelante utilizaremos el tercero para estimar α(m) ya que,
ma´s alla´ de simplemente estimar una pendiente, al incluir pequen˜as variaciones en las
magnitudes a trave´s de , resulta ser ma´s robusto. Adema´s es el que nos proporciona
menor error.
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(a) Valores de α medidos utilizando ANN-Z para la banda g entre 23.2 y 23.5
(b) Valores de α medidos utilizando BCN-Z para la banda i entre 22.0 y 22.3
Figura 6.8: Regio´n de estabilidad de los α’s para ambos algoritmos de photoz, para dos
casos particulares.
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Banda photoz α(m)− 1 deriv. α(m)− 1 fit α(m)− 1 epsi.
23.50 < g < 23.70 1.1 < ANNz < 1.3 1.44± 0.09 1.45± 0.04 1.50± 0.02
22.95 < r < 23.25 1.1 < ANNz < 1.3 1.76± 0.17 1.75± 0.09 1.81± 0.02
22.90 < i < 23.50 1.1 < BCNz < 1.3 0.47± 0.31 0.48± 0.09 0.48± 0.02
22.00 < z < 22.20 1.1 < ANNz < 1.3 2.38± 0.16 2.40± 0.10 2.50± 0.03
Tabla 6.5: Comparacio´n entre los α(m) calculados utilizando diferentes me´todos.
Los α′s obtenidos para cada intervalo de magnitud estudiado pueden verse en las
Tablas 6.6 y 6.7, para el ANN-Z y el BCN-Z respectivamente. La evolucio´n del bias
de magnificacio´n con la magnitud, para ambos photoz’s, se presenta en las Figuras
6.9 y 6.10.
En e´sta y en la seccio´n anterior se han presentado los cortes introducidos, tanto
en photoz como en magnitudes, para seleccionar las muestras sobre las cuales se
llevara´ a cabo el estudio de la sen˜al de magnificacio´n. Dicho estudio se realiza sobre las
funciones de cross-correlacio´n de galaxias que se obtienen a partir de correlacionar las
muestras seleccionadas. La principal fuente de incertidumbre de estas correlaciones
es de origen estad´ıstico y los me´todos para su determinacio´n se explican en la seccio´n
siguiente.
6.2.4. Incertidumbre estad´ıstica
En esta seccio´n se presentan distintos me´todos para el estudio de la incertidum-
bre estad´ıstica en la funcio´n de cross-correlacio´n (seccio´n 3.2.2), la cual tiene dos
contribuciones: el error de Poisson y la varianza co´smica. Los me´todos utilizados
para su determinacio´n se describen a continuacio´n:
1. Error de Poisson
El error de Poisson puede ser determinado haciendo uso de dos me´todos:
El primero de ellos es la expresio´n que se deriva de propagar errores al
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Bines de magnitud Objs. (α(m)− 1)medido
23.20 < g < 23.50 39502 1.73 ± 0.02
23.50 < g < 23.70 47904 1.50 ± 0.02
23.70 < g < 23.90 74394 1.26 ± 0.03
23.90 < g < 24.10 110235 0.94 ± 0.02
24.10 < g < 24.70 574602 0.01 ± 0.01
22.75 < r < 22.95 12306 2.22 ± 0.03
22.95 < r < 23.25 37410 1.82 ± 0.02
23.25 < r < 23.65 116312 1.43 ± 0.01
23.65 < r < 23.85 108569 1.24 ± 0.03
23.85 < r < 24.25 396975 0.88 ± 0.05
22.00 < i < 22.20 1480 5.95 ± 0.17
22.20 < i < 22.40 4199 3.85 ± 0.16
22.40 < i < 22.60 8935 2.77 ± 0.10
22.60 < i < 22.80 17019 2.30 ± 0.03
22.80 < i < 23.50 199458 1.28 ± 0.02
21.50 < z < 21.80 3498 6.11 ± 0.21
21.80 < z < 22.00 8343 3.76 ± 0.03
22.00 < z < 22.20 17193 2.60 ± 0.09
22.20 < z < 22.40 31745 2.00 ± 0.05
22.40 < z < 23.00 232495 0.97 ± 0.02
Tabla 6.6: ANN-Z: Bias de magnificacio´n medido para cada uno de los intervalos de
magnitud estudiados.
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Bines de magnitud Objs. (α(m)− 1)medido
23.20 < g < 23.40 16888 1.29 ± 0.04
23.40 < g < 23.60 25018 0.99 ± 0.03
23.60 < g < 24.00 83053 0.65 ± 0.02
24.00 < g < 24.20 62354 0.19 ± 0.01
24.20 < g < 24.70 199248 -0.56 ± 0.01
22.75 < r < 23.05 15657 1.78 ± 0.03
23.05 < r < 23.25 18438 1.22 ± 0.06
23.25 < r < 23.45 26859 0.91 ± 0.03
23.45 < r < 23.65 37067 0.64 ± 0.02
23.65 < r < 24.25 196076 0.44 ± 0.04
22.00 < i < 22.30 3731 3.67 ± 0.07
22.30 < i < 22.50 6473 2.62 ± 0.13
22.50 < i < 22.70 11488 1.99 ± 0.04
22.70 < i < 22.90 19355 1.49 ± 0.06
22.90 < i < 23.50 118118 0.49 ± 0.02
21.50 < z < 21.80 5262 3.66 ± 0.07
21.80 < z < 22.20 25593 2.10 ± 0.03
22.20 < z < 22.40 26392 1.29 ± 0.04
22.40 < z < 22.70 60292 0.59 ± 0.04
22.70 < z < 23.00 89391 0.33 ± 0.01
Tabla 6.7: BCN-Z: Bias de magnificacio´n medido para cada uno de los intervalos de
magnitud estudiados.
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(a) Banda g: evolucio´n (α(m)− 1)
(b) Banda r: evolucio´n (α(m)− 1)
Figura 6.9: Bandas g y r: Evolucio´n del bias de magnificacio´n, (α(m) − 1), para los dos
algoritmos de photoz incluidos en la simulacio´n MICE. Las l´ıneas punteadas representan
los valores interpolados utilizando splines cu´bicos.
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(a) Banda i: evolucio´n (α(m)− 1)
(b) Banda z: evolucio´n (α(m)− 1)
Figura 6.10: Bandas i y z: Evolucio´n del bias de magnificacio´n, (α(m)− 1), para los dos
algoritmos de photoz incluidos en la simulacio´n MICE. Las l´ıneas punteadas representan
los valores interpolados utilizando splines cu´bicos.
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donde los sub´ındices 1 y 2 hacen referencia a la muestra lente y a la mues-
tra fuente respectivamente, Nrdi es el nu´mero de objetos en el cata´logo
aleatorio i, Ni es el nu´mero de galaxias, ya sea en la lente o en la fuente
y DiDj(θ), RiRj(θ) y DiRj(θ) son el nu´mero de pares de objetos sepa-
rados una distancia angular θ ya sea entre cata´logos de datos, cata´logos
aleatorios o la combinacio´n de ambos. Este me´todo es va´lido cuando el
nu´mero de objetos en el cata´logo aleatorio es aproximadamente un orden
de magnitud mayor que el nu´mero de galaxias.
El segundo es una generalizacio´n de la expresio´n utilizada para el error








En la Figura 6.11 se muestra, sobre la misma funcio´n de cross-correlacio´n, el
error calculado con ambas expresiones y se ve que, a bajas escalas, tiene una
contribucio´n no despreciable a la incertidumbre estad´ıstica.
2. Varianza co´smica
Para estimar la contribucio´n de esta fuente de incertidumbre se han utilizado
cuatro me´todos:
Jack-Knife [118] (seccio´n 3.5.1): Se ha aplicado el me´todo sobre el a´rea de
150 grados cuadrados dividie´ndola en 25 submuestras.
Simulaciones: Se ha dividido la simulacio´n MICE de 5000 grados cuadra-
dos en 25 submuestras independientes de 150 grados cuadrados cada una.
El error es la desviacio´n esta´ndar de los resultados obtenidos en cada una.
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Figura 6.11: Error estad´ıstico (de Poisson) en la funcio´n de cross-correlacio´n. Esta con-
tribucio´n no es despreciable para escalas pequen˜as (θ < 0.03◦)
Realizaciones aleatorias: Este me´todo consiste en generar, a partir de una
funcio´n de cross-correlacio´n observada, realizaciones aleatorias que luego
se utilizara´n como funciones independientes a partir de las cuales podre-
mos estimar el error. Para un campo Gaussiano aleatorio, sabemos que
podemos escribir las sobredensidades de materia en funcio´n de los coefi-
cientes alm, acorde con la Ecuacio´n 3.19, los cuales son variables aleatorias
cuyas partes real e imaginaria son tambie´n variables aleatorias Gaussianas
centradas en cero con anchura σ =
√
Cl(z1, z2). Donde los Cl(z1, z2) repre-
sentan el espectro de potencias en armo´nicos esfe´ricos. Una vez obtenidos
los Cl(z1, z2) se generan tantos conjuntos de coeficientes alm como realiza-
ciones aleatorias se deseen y a partir de ellos se construyen las funciones
de cross-correlacio´n artificiales.
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(ωk(θi)− µ(θi))(ωk(θj)− µ(θj)) (6.10)
donde µ(θ) es el valor medio de las n realizaciones. Para nuestro ana´lisis
se han generado 50 realizaciones aleatorias.
Utilizando la expresio´n teo´rica descrita en [95]: Este me´todo consiste en
extraer los Cl, tanto de las auto-correlaciones de la muestra lente (Cll(l)),
de la muestra fuente (Css(l)) y de la cross-correlacio´n entre ellas (Cls(l)),
y a partir de ellos estimar directamente la covarianza siguiendo la expre-
sio´n [95]:








donde fsky es la fraccio´n de cielo observada y los Pl son los polinomios de
Legendre.
En la Figura 6.12 se muestra una comparacio´n entre los errores obtenidos con
cada me´todo sobre la misma funcio´n de cross-correlacio´n. Como se aprecia todos
los me´todos son compatibles entre s´ı. En la Figura 6.13 se ve que la diferencia
entre me´todos esta´ en torno a un 20 %, tomando como referencia los resultados
obtenidos con el Jack-Knife, el cual finalmente sera´ el me´todo que se utilizara´ para
estimar todos los errores de este trabajo. Se ha elegido el me´todo Jack-Knife para la
estimacio´n de los errores porque tiene la ventaja de que incorpora las fluctuaciones
propias de los datos, como puede ser la presencia de un supercu´mulo en alguna de
las submuestras.
En la misma l´ınea, en la Figura 6.14 podemos ver el error relativo ( ∆ωls
ωls+1
) para
cada uno de los cuatro me´todos. Las matrices de correlacio´n obtenidas a partir de
ellos son compatibles entre s´ı. En la Figura 6.15 se muestran las correspondientes a
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dos de los cuatro me´todos.
Figura 6.12: Comparacio´n entre mu´ltiples me´todos para estimar la varianza co´smica
sobre la funcio´n de cross-correlacio´n de dos muestras de galaxias f´ısicamente separadas.
6.2.5. Sistema´ticos
En esta seccio´n se analizara´n tres efectos sistema´ticos incluidos en la simulacio´n.
Otros sistema´ticos sera´n estudiados directamente sobre los datos ya que esta´n aso-
ciados al proceso de observacio´n y no se han tenido en cuenta en la simulacio´n. Los
sistema´ticos aqu´ı estudiados son:
Contaminacio´n de estrellas
Error en la determinacio´n de las magnitudes
Efecto del photoz
1. Contaminacio´n de estrellas
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Figura 6.13: Error relativo que se comete al estimar la varianza co´smica utilizando uno
u otro de los posibles me´todos tomando como referencia el Jack-Knife.
En un estudio previo, sobre la simulacio´n DC6b [81], se llevo´ a cabo una esti-
macio´n conservadora de la contaminacio´n estelar esperada en los cata´logos de
galaxias de DES. Se vio que la contaminacio´n ma´xima ser´ıa de un 5 % del total
de objetos en la muestra lente y un 1.7 % en la fuente. En la muestra fuente se
espera una menor contaminacio´n de estrellas ya que la probabilidad de asignar
un desplazamiento al rojo alto a las estrellas es muy pequen˜a. Debido a que la
simulacio´n MICE no contiene estrellas, e´stas han sido incluidas utilizando el
cata´logo de estrellas TRILEGAL [175].
Tanto la muestra lente como la fuente han sido contaminadas con diferentes
porcentajes de estrellas en torno al valor esperado en DES, con el fin de estudiar
la contribucio´n de este sistema´tico (ver Tabla 6.8). Se vio que su contribucio´n
esta´ muy por debajo del error estad´ıstico.
2. Error en la determinacio´n de las magnitudes
Las magnitudes observadas para las galaxias de la simulacio´n MICE incluyen
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Figura 6.14: Comparacio´n entre mu´ltiples me´todos para estimar la varianza co´smica
sobre la funcio´n de cross-correlacio´n de dos muestras de galaxias f´ısicamente separadas,
mostrando en el eje y ∆ωlsωls+1 .
Muestra Contaminacio´n de estrellas
Lente, 0.3 < z < 0.5 3 %, 5 % y 10 %
Fuente, 1.1 < z < 1.3 1 %, 1.7 % y 2.4 %
Tabla 6.8: Contaminacio´n de estrellas introducida en las muestras lente y fuente
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(a) Matriz de correlacio´n correspondiente a la varianza co´smica obtenida a partir
de la expresio´n teo´rica, utilizando Cl’s de los datos.
(b) Matriz de correlacio´n correspondiente a la varianza co´smica obtenida a par-
tir de la simulacio´n MICE, ma´s espec´ıficamente, a partir de 25 regiones de la
simulacio´n.
Figura 6.15: Matrices de correlacio´n para dos de los cuatro me´todos utilizados para
estimar la varianza co´smica. Se ve que son compatibles entre s´ı.
6.2. Me´todo de medida 123
por defecto un modelo emp´ırico que intenta simular errores observacionales
esperados en DES. No obstante nosotros hemos incluido otros tres sistema´ticos
posibles en la estimacio´n de las magnitudes. Estos son: una constante aditiva
o sesgo en la determinacio´n de las magnitudes, una dispersio´n uniforme y una
dispersio´n Gaussiana. Estos sistema´ticos podr´ıan aparecer en los datos debidos
a errores en la calibracio´n fotome´trica o al modelado de las galaxias por el
software Sextractor [169].
Constante aditiva o sesgo
Para probar este sistema´tico hemos introducido un pequen˜o corrimiento
en los l´ımites de un intervalo de magnitudes, este corrimiento se ha intro-
ducido a modo de una constante. Para el caso de la muestra lente, adema´s
de la muestra de referencia, se han creado dos muestras nuevas, una au-
mentando el l´ımite ma´ximo en la constante introducida y otra reduciendo
dicho l´ımite con la misma constante. Para el caso de la muestra fuente se
han creado, adema´s de la muestra de referencia, ocho muestras adicionales
probando todas las combinaciones posibles generadas de variar los l´ımites
superiores e inferiores introduciendo y sustrayendo el sesgo2.
Posteriormente se han calculado las cross-correlaciones entre cada una de
las muestras lente y las muestras fuente. En la Figura 6.16 se muestran
los resultados obtenidos para el caso de introducir la constante so´lo en la
muestra lente, se han probado los casos en los que el sesgo sea de 0.025 y
0.050 en magnitudes. Como se puede ver, la contribucio´n introducida por
sesgar so´lo la muestra lente se encuentra por debajo de la contribucio´n
del error de Poisson.
En lo referente a la variacio´n de los l´ımites en la muestra fuente, los
resultados de fijar uno de ellos (ya sea el inferior o el superior) dejando
el otro libre se pueden ver en la Figura 6.17. Se ve que estos errores
empiezan a ser importantes cuando el sesgo introducido es de 0.050. Sin
embargo, sabemos que el error nominal en DES es de 0.020, muy inferior
al impuesto. Nuevamente en la Figura so´lo se muestra la contribucio´n
2Realmente el sesgo deber´ıa introducirse en una u´nica direccio´n para ambos l´ımites, pero se han
probado todas las combinaciones posibles por completitud.
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Poissoniana de los errores estad´ısticos.
En la Figura 6.18 se muestran los resultados para el caso en que no se
fije ninguno de los l´ımites de magnitud en la muestra fuente, las barras
de error so´lo se corresponden con los errores de Poisson.
Dispersio´n uniforme
Con el objetivo de estudiar este sistema´tico, al momento de llevar a cabo
la seleccio´n de objetos se ha introducido un cambio en las magnitudes tal
que:
mnew = mobs + rnd[−1,1] ∗ sesgo (6.12)
donde el sesgo introducido puede tomar los valores de 0.01, 0.02 y 0.03 y,
como en el caso anterior, la contribucio´n de este sistema´tico resulta ser
inferior al error de Poisson (ver Figura 6.19).
Dispersio´n Gaussiana
Finalmente, se ha probado el caso en que se introduzca una dispersio´n
Gaussiana al momento de determinar las magnitudes, para esto se han
modificado las magnitudes acorde con:
mnew = mobs +G(0, σ) (6.13)
Los resultados se pueden observar en la Figura 6.20 y nuevamente, la
contribucio´n de este sistema´tico es inferior al error de Poisson.
El error relativo que introducen las estrellas es inferior al 2 % y el introducido
por la variacio´n de magnitudes en ningu´n caso supera el 20 %. Sin embargo,
para cuantificar la influencia de estos sistema´ticos, teniendo en cuenta la in-
certidumbre estad´ıstica, se llevo´ a cabo un ajuste χ2 entre las funciones con
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(a) Variacio´n del l´ımite superior en la muestra lente introduciendo una constante aditiva de
sesgo = 0.025.
(b) Variacio´n del l´ımite superior en la muestra lente introduciendo una constante aditiva de
sesgo = 0.050.
Figura 6.16: Efecto de la variacio´n de magnitudes en la muestra lente sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n para dos sesgos diferentes.
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(a) Variacio´n del l´ımite inferior en la muestra fuente introduciendo una constante de sesgo =
0.050.
(b) Variacio´n del l´ımite superior en la muestra fuente introduciendo una constante de sesgo =
0.050.
Figura 6.17: Efecto de la variacio´n de magnitudes en la muestra fuente sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n para el mayor de los sesgos introducidos (sesgo = 0.050), considerando
fijo uno de los dos l´ımites en magnitud.
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(a) Variacio´n de los l´ımites de magnitud de la muestra fuente introduciendo una constante de
sesgo = 0.025.
(b) Variacio´n de los l´ımites de magnitud de la muestra fuente introduciendo una constante de
sesgo = 0.050.
Figura 6.18: Efecto de la variacio´n de magnitudes en la muestra fuente sobre la funcio´n
de cross-correlacio´n para dos sesgos diferentes, considerando ambos l´ımites libres.
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Figura 6.19: Variacio´n en la forma de la cross-correlacio´n debida a la presencia de una
dispersio´n uniforme aleatoria en la determinacio´n de los l´ımites de magnitud, sesgo =
0.01, 0.02 y 0.03.
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Figura 6.20: Variacio´n en la forma de la cross-correlacio´n debida a la presencia de una dis-
persio´n Gaussiana aleatoria en la determinacio´n de los l´ımites de magnitud, σ = 0.01, 0.02
y 0.03.
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Para el ajuste se ha considerado tanto la contribucio´n Poissoniana de la in-
certidumbre estad´ıstica como la varianza co´smica, previamente estimada en la
seccio´n 6.2.4, en dicha seccio´n se vio que la eleccio´n del me´todo para deter-
minar la varianza co´smica llevaba consigo un error asociado (≈20 %), el cual
tambie´n se ha tenido en cuenta.
En las Tablas 6.9 y 6.10 se muestran los resultados del ajuste χ2 junto con
la probabilidad de que las funciones con sistema´ticos sean compatibles con la
funcio´n no afectada por los mismos. Para el caso del sesgo aditivo, se probaron




L:10 % F:2.4 % 0.025 0.050
χ2(g.d.l = 8) 0.14 · 10−2 0.32 0.61
Prob. iguales ≈ 1.0 ≈ 1.0 0.9997
χ2(g.d.l = 8)(err=+20 %) 0.95 · 10−3 0.22 0.23
Prob. iguales (err=+20 %) ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0
Tabla 6.9: Resultados de estudiar la influencia de las estrellas y de un sesgo aditivo en las
magnitudes sobre la funcio´n de cross-correlacio´n. Las filas que con el err=+20 % tienen en
cuenta la incertidumbre asociada a la determinacio´n del error estad´ıstico, el cual incluye
la varianza co´smica y la contribucio´n de Poisson (ver seccio´n 6.2.4).
Sistema´tico:
Disp. unif. Disp. Gauss.
0.01 0.02 0.03 0.01 0.02 0.03
χ2(g.d.l = 8) 0.04 0.33 0.04 0.04 0.07 0.04
Prob. iguales ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0
χ2(g.d.l = 8)(err=+20 %) 0.03 0.23 0.03 0.03 0.05 0.03
Prob. iguales (err=+20 %) ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0 ≈ 1.0
Tabla 6.10: Resultados de estudiar la influencia de una dispersio´n, uniforme y Gaussiana,
sobre la funcio´n de cross-correlacio´n. Las filas que con el err=+20 % tienen en cuenta la
incertidumbre asociada a la determinacio´n del error estad´ıstico, el cual incluye la varianza
co´smica y la contribucio´n de Poisson (ver seccio´n 6.2.4).
En vista de los resultados consideramos despreciable la contribucio´n de los sis-
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tema´ticos estudiados en esta seccio´n ya que el error estad´ıstico resulta dominan-
te. Con el cartografiado completo (5000 grados cuadrados), el error estad´ıstico
ser´ıa sensiblemente ma´s pequen˜o, con lo que estos posibles sistema´ticos co-
brara´n mayor importancia.
3. Efecto del photoz
Aunque se han seleccionado las muestras para eliminar la influencia del photoz,
debemos todav´ıa considerar una contribucio´n residual debida a la incertidum-
bre en su determinacio´n.
La funcio´n de cross-correlacio´n puede verse afectada por el photoz de tres
maneras:
Solapamiento entre la muestra lente y la muestra fuente. Esta contri-
bucio´n induce una alta correlacio´n pero, como se ha visto, al introducir
los cortes en magnitud adecuados somos capaces de separar f´ısicamente
ambas muestras de tal manera que podamos obviar este efecto. Esto no
sera´ necesariamente cierto en los datos.
La pe´rdida/ganancia de objetos en la muestra lente debido a migraciones
hacia/desde los bines adyacentes. Este efecto se tiene en cuenta al hacer
la prediccio´n teo´rica a trave´s de la funcio´n N(z ). Para el caso de la simu-
lacio´n se conoce perfectamente, para los datos se tomara´ de la muestra de
calibracio´n, la cual cuenta con desplazamientos al rojo espectrosco´picos.
La pe´rdida/ganancia de objetos en la muestra fuente debido a migraciones
hacia/desde los bines adyacentes. Este efecto tiene dos contribuciones: la
primera es el cambio del N(z) y se trata igual que en el caso anterior,
siendo adema´s poco importante al no existir solapamientos entre mues-
tras. La segunda contribucio´n es la modificacio´n de la N(m) observada y
sera´ el sistema´tico ma´s importante en caso de que el photoz introduzca es-
tructura en las migraciones. La modificacio´n de la N(m) se traduce como
una modificacio´n directa en la estimacio´n del para´metro α(m), del cual
depende la sen˜al de la magnificacio´n co´smica, de tal manera que podr´ıa
llegar a borrarla por completo.
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Para estudiar en detalle este u´ltimo efecto hacemos uso del hecho de que, al tra-
bajar con una simulacio´n, conocemos perfectamente que´ objetos esta´n migran-
do desde/hacia nuestra muestra fuente, por tanto podemos quitarlos/introducirlos
y observar como se va modificando la N(m) segu´n pasamos de una muestra
fuente seleccionada con el desplazamiento al rojo real hasta una muestra fuen-
te seleccionada con el desplazamiento al rojo fotome´trico.
Los resultados de perder objetos debido a la utilizacio´n del BCN-Z se pueden
observar en la Figura 6.21. Las migraciones que introduce el BCN-Z desde la
fuente hacia afuera del bin no se dan de manera aleatoria sino que se favorecen
las migraciones de objetos con altas magnitudes, ya que es ma´s dif´ıcil determi-
nar el photoz para galaxias de´biles, tal que cuantos ma´s objetos migren, ma´s
disminuira´ la pendiente de la N(m) y menor sera´ el α(m) pudiendo incluso
llegar a borrar la sen˜al.
La contribucio´n de ganar objetos, utilizando el BCN-Z, puede observarse en la
Figura 6.22. Como era de esperar, el efecto resulta ser contrario a la pe´rdida de
objetos pero es menos importante. La migracio´n de objetos hacia la muestra
fuente produce un ligero incremento en la pendiente de la N(m), dando como
resultado un α(m) mayor, lo que se traduce en la funcio´n de cross-correlacio´n
como un incremento de sen˜al, en este caso una sen˜al que no so´lo incluye la
magnificacio´n, sino tambie´n la contribucio´n del photoz.
En la misma l´ınea, se repitio´ el ejercicio sobre el ANN-Z, (ver Figuras 6.23 y
6.24). En contraposicio´n a lo visto con el BCN-Z, la pe´rdida de objetos debida
al ANN-Z no cambia la N(m) y por tanto no introduce ningu´n sistema´tico
en la determinacio´n de α(m), lo que implica que no afecta a la forma de las
cross-correlaciones. En cuanto a la ganancia de los mismos, s´ı se introduce un
ligero cambio en la N(m), sin embargo dicho cambio resulta ser tan pequen˜o
que no afecta de forma significativa a la funcio´n de cross-correlacio´n, por lo que
pensamos que pequen˜as variaciones en la distribucio´n en magnitudes pueden
ser menos importantes que el ruido estad´ıstico y en este caso, los pequen˜os
cambios en la funcio´n de cross-correlacio´n se deben al ruido.
En resumen, hemos visto que el solapamiento entre la muestras lente y fuente
no es importante, al menos en la simulacio´n, porque al introducir cortes en
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(a) Logaritmo de la distribucio´n en magnitudes para diferentes porcentajes de objetos que esta´n
migrando hacia afuera de la muestra fuente.
(b) Funciones de cross-correlacio´n donde se observa como las migraciones en la muestra fuente
disminuyen la amplitud de la correlacio´n.
Figura 6.21: Efecto de perder objetos en la muestra fuente debido a la utilizacio´n del
BCN-Z.
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(a) Logaritmo de la distribucio´n en magnitudes para diferentes porcentajes de objetos que esta´n
migrando hacia adentro de la muestra fuente.
(b) Funciones de cross-correlacio´n donde se observa como las migraciones en la muestra fuente
incrementan la amplitud de la correlacio´n.
Figura 6.22: Efecto de ganar objetos en la muestra fuente debido a la utilizacio´n del
BCN-Z.
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(a) Logaritmo de la distribucio´n en magnitudes para diferentes porcentajes de objetos que esta´n
migrando hacia afuera de la muestra fuente.
(b) Funciones de cross-correlacio´n donde se observa que las migraciones no cambian la forma de
la funcio´n.
Figura 6.23: Efecto de perder objetos en la muestra fuente debido a la utilizacio´n del
ANN-Z.
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(a) Logaritmo de la distribucio´n en magnitudes para diferentes porcentajes de objetos que esta´n
migrando hacia adentro de la muestra fuente.
(b) Funciones de cross-correlacio´n donde se observa que las migraciones no cambian la forma de
la funcio´n.
Figura 6.24: Efecto de perder objetos en la muestra fuente debido a la utilizacio´n del
ANN-Z.
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magnitud somos capaces de garantizar que no haya objetos que este´n migrando
de una muestra a otra. En cuanto a la migracio´n de objetos desde y hacia bines
adyacentes, resultan ser importantes las migraciones que se producen para la
muestra fuente cuando utilizamos el BCN-Z, sin embargo al utilizar el ANN-Z
vemos que este efecto desaparece, razo´n por la cual consideramos que para
nuestro estudio es ma´s apropiada la utilizacio´n del ANN-Z, ya que no incluye
ningu´n sistema´tico en la determinacio´n del para´metro α(m), es decir que el
photoz no modifica la sen˜al de magnificacio´n. Finalmente en la Figura 6.25
podemos ver un caso para el cual el BCN-Z borra completamente la sen˜al que
se intenta medir.
Figura 6.25: Cross-Correlacio´n para el caso de una muestra lente entre 0.1 y 0.7 y una
muestra fuente entre 0.9 y 1.4 en desplazamiento al rojo.
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6.3. La magnificacio´n co´smica como un efecto acroma´ti-
co
Las lentes gravitacionales deforman el espacio-tiempo a su alrededor y este efecto
se aprecia para cualquier radiacio´n. En nuestro ana´lisis, estudiamos la magnificacio´n
co´smica a trave´s de su influencia en la funcio´n de cross-correlacio´n de galaxias. Sabe-
mos que e´sta se da en forma de un factor multiplicativo que recibe el nombre de bias
de magnificacio´n. Dicho factor es (α(m)− 1) y se puede medir en diferentes bandas.
Por tanto, para comprobar que la magnificacio´n co´smica es un efecto acroma´tico nos
basta con encontrar valores similares del bias de magnificacio´n y ver si sus funcio-
nes de cross-correlacio´n correspondientes son iguales. En la Figura 6.26 se muestran
funciones de cross-correlacio´n con valores de (α(m)− 1) similares y en efecto, dichas
funciones resultan ser compatibles entre s´ı, tal cual se esperaba. Esto ocurre para
todas las funciones que tienen valores iguales de (α(m)− 1).
Figura 6.26: Comparativa entre dos cross-correlaciones con un (α(m)−1) similar, corres-
pondientes a las bandas g e i. Se ve que son perfectamente compatibles lo que confirma la
hipo´tesis de que las lentes gravitacionales no sufren aberracio´n croma´tica.
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Este comportamiento se utilizara´ en la seccio´n 7.5.3 para distinguir la magnifica-
cio´n del efecto del polvo en las funciones de cross-correlacio´n obtenidas a partir de
los datos.
6.4. Deteccio´n
Detectar una sen˜al en la funcio´n de cross-correlacio´n de galaxias, sea de magni-
ficacio´n o no, exige que ωls = (α(m) − 1) · ω0 6= 0. Para que sea as´ı debe cumplirse
que (α(m) − 1) 6= 0 y ω0 6= 0. En este apartado veremos si las funciones de cross-
correlacio´n medidas, para el caso de ambos photoz’s, son distintas de cero y cua´nto.
Para esto se hara´ uso de un ajuste χ2. Es necesario mencionar que para llevar a
cabo los ajustes se han considerado tres puntos bien separados de los ocho presentes
en cada funcio´n. Esto se ha hecho as´ı debido a que los puntos muy cercanos entre
s´ı esta´n altamente correlacionados.
En la Figura 6.27 se muestran algunas detecciones utilizando ANN-Z. De la misma
manera, en las Figuras 6.28 podemos verlas para BCN-Z. Para el ana´lisis χ2 vamos
a considerar escalas entre 0.01 < θ < 1.00 grados.
Los resultados obtenidos para ANN-Z se muestran en la Tabla 6.11, los corres-
pondientes a BCN-Z esta´n en la Tabla 6.12. En ellas se muestra, para cada banda,
la probabilidad de que la funcio´n de cross-correlacio´n sea compatible con cero y la
significancia de la sen˜al individual. Estos resultados se han combinado entre bandas,
suponiendo que son independientes entre s´ı, en un χ2 global. Los resultados para
este χ2 global son altamente significativos y dan P (6= 0) ∼ 1.0. Es decir, podemos
afirmar que estamos observando una correlacio´n no nula, debida a la magnificacio´n
co´smica, despue´s de considerar los efectos estad´ısticos y sistema´ticos.
6.5. Resultados: Medida del bias gala´ctico
En este apartado se medira´ el bias gala´ctico, explicado en la seccio´n 3.3.1, co-
rrespondiente a la muestra lente. Para esto utilizaremos ANN-Z, por ser la mejor
medida del photoz, y haremos un ajuste χ2 considerando el bias como un para´metro
libre. Ajustaremos las funciones de correlacio´n obtenidas a partir de la simulacio´n a
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(a) Cross-correlacio´n no compatible con cero para 23.20 < g band < 23.50.
(b) Cross-correlacio´n no compatible con cero para 22.40 < i band < 22.60.
Figura 6.27: Funciones de cross-correlacio´n que pueden ser consideradas detecciones para
ANN-Z, es decir, ωls 6= 0. Los puntos marcado son los utilizados para realizar el ajuste χ2.
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(a) Cross-correlacio´n no compatible con cero para 23.05 < r band < 23.25.
(b) Cross-correlacio´n no compatible con cero para 21.8 < z band < 22.20.
Figura 6.28: Funciones de cross-correlacio´n que pueden ser consideradas detecciones para
BCN-Z, es decir, ωls 6= 0. Los puntos marcado son los utilizados para realizar el ajuste χ2.
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Bines de magnitud Objs. Prob(ωdatos ≡ 0) σ
23.20 < g < 23.50 39502 0.17 1.37
23.50 < g < 23.70 47904 0.24 1.17
23.70 < g < 23.90 74394 0.40 0.84
23.90 < g < 24.10 110235 0.52 0.65
24.10 < g < 24.70 574602 0.62 0.49
22.75 < r < 22.95 12306 0.08 1.75
22.95 < r < 23.25 37410 0.03 2.18
23.25 < r < 23.65 116312 0.50 0.69
23.65 < r < 23.85 108569 0.46 0.74
23.85 < r < 24.25 396975 0.42 0.81
22.00 < i < 22.20 1480 ≈ 0 8.13
22.20 < i < 22.40 4199 ≈ 0 5.07
22.40 < i < 22.60 8935 ≈ 0 3.10
22.60 < i < 22.80 17019 0.01 2.74
22.80 < i < 23.50 199458 0.35 0.94
21.50 < z < 21.80 3498 ≈ 0 6.80
21.80 < z < 22.00 8343 ≈ 0 4.08
22.00 < z < 22.20 17193 0.33 0.98
22.20 < z < 22.40 31745 ≈ 0 3.14
22.40 < z < 23.00 232495 0.46 0.73
Tabla 6.11: Resultados obtenidos utilizando el ANN-Z para cada bin de magnitud. σ
representa la significancia de la deteccio´n para cada uno de los bines, es decir, cuanto se
separan nuestras funciones de cross-correlacio´n del cero.
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Bines de magnitud Objs. Prob(ωdatos ≈ 0) σ
23.20 < g < 23.40 16888 0.174 1.36
23.40 < g < 23.60 25018 0.64 0.46
23.60 < g < 24.00 83053 0.23 1.19
24.00 < g < 24.20 62354 0.89 0.14
24.20 < g < 24.70 199248 0.44 0.77
22.75 < r < 23.05 15657 0.13 1.53
23.05 < r < 23.25 18438 0.06 1.87
23.25 < r < 23.45 26859 0.53 0.63
23.45 < r < 23.65 37067 0.40 0.84
23.65 < r < 24.25 196076 0.44 0.77
22.00 < i < 22.30 3731 ≈ 0 ≈ ∞
22.30 < i < 22.50 6473 ≈ 0 3.52
22.50 < i < 22.70 11488 ≈ 0 3.72
22.70 < i < 22.90 19355 0.29 1.05
22.90 < i < 23.50 118118 0.42 0.81
21.50 < z < 21.80 5262 ≈ 0 5.57
21.80 < z < 22.20 25593 0.10 1.66
22.20 < z < 22.40 26392 0.01 2.53
22.40 < z < 22.70 60292 0.37 0.90
22.70 < z < 23.00 89391 0.55 0.61
Tabla 6.12: Resultados obtenidos utilizando el BCN-Z para cada bin de magnitud. σ
representa la significancia de la deteccio´n para cada uno de los bines, es decir, cuanto se
separan nuestras funciones de cross-correlacio´n del cero.
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bias(z = 0.4) = 1.3
Tabla 6.13: Para´metros cosmolo´gicos de la simulacio´n DES-MICE junto con el valor del
bias gala´ctico correspondiente a un desplazamiento al rojo de z = 0.4.
DES-MICE bias(zReal = 0.4) bias(0.3 < ANN-Z < 0.5) χ2(g.d.l = 59) σ
1.30 1.34 ± 0.11 45.76 0.13
Tabla 6.14: Comparacio´n entre el bias real de la simulacio´n (ver Figura 6.29) y el medido
con ANN-Z, junto con el χ2 obtenido. Se ve que la teor´ıa y la simulacio´n son compatibles
entre s´ı.
las funciones de correlacio´n teo´ricas (Ecuacio´n 3.62) calculadas con la cosmolog´ıa de
la simulacio´n MICE (ver Tabla 6.13). El ajuste χ2 utilizado viene dado por:
χ2(bias) = (ω(θi)meas. − bias ∗ ω(θi)theo.)Cov(θi, θj)−1(ω(θj)meas. − bias ∗ ω(θj)theo.)
(6.15)
El bias gala´ctico recuperado mediante el ajuste se muestra en la Tabla 6.14 y su
comportamiento en la Figura 6.30. Como se aprecia, e´ste esta´ en buen acuerdo con
el valor real de la simulacio´n. En la Figura 6.31 se muestran algunas de las funciones
de cross-correlacio´n junto con su respectiva prediccio´n teo´rica.
6.6. Resultados: Determinacio´n de los para´metros
cosmolo´gicos
Los para´metros cosmolo´gicos que mejor se pueden determinar a partir de las
medidas de la magnificacio´n son σ8 y ΩM (ver Figura 3.1), por lo que vamos a
determinarlos mediante un ajuste χ2. Para esto vamos a fijar el resto de para´metros
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Figura 6.29: Evolucio´n del bias gala´ctico con el desplazamiento al rojo en la simulacio´n
MICE, los valores han sido recuperados con diferentes me´todos, siendo el bias(z = 0.4) =
1.3. Imagen tomada de las notas de la versio´n.
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Figura 6.30: Ajuste χ2 obtenido a partir de considerar el bias como para´metro libre.
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(a) Cross-correlacio´n entre 0.3<ANN-Z<0.5 y 1.1<ANN-Z<1.3 con 23.20< g <23.50.
(b) Cross-correlacio´n entre 0.3<ANN-Z<0.5 y 1.1<ANN-Z<1.3 con 22.60< i <22.80.
Figura 6.31: Algunas cross-correlaciones con sus respectivas predicciones teo´ricas ajus-
tando el bias gala´ctico.
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cosmolo´gicos y el bias gala´ctico a los valores de la simulacio´n, los cuales pueden verse
en la Tabla 6.13.
En las Figuras 6.32, 6.33, 6.34 y 6.35 se muestran algunas de las cross-correlaciones
obtenidas en cada banda junto con las predicciones teo´ricas que se corresponden con
la cosmolog´ıa de la simulacio´n y la que nos proporciona el mejor ajuste. El resto de
Figuras pueden verse en el ape´ndice A. En la Figura 6.36 se muestra la medida de
los para´metros cosmolo´gicos obtenida a trave´s de nuestro ana´lisis.
6.7. Conclusiones: simulacio´n MICE
En este cap´ıtulo se muestran los pasos a seguir con el fin de detectar la sen˜al de
la magnificacio´n co´smica sobre la funcio´n de cross-correlacio´n de galaxias. Asimismo
se ha evaluado el impacto de algunos posibles sistema´ticos. Se ha mostrado que,
excepto por el photoz, podemos considerar despreciable su influencia (en un a´rea de
150 grados cuadrados) sobre la forma de la funcio´n de cross-correlacio´n ya que es
mucho menor que el error estad´ıstico.
En lo referente al photoz, hemos visto que a pesar de poder detectar una sen˜al
en las cross-correlaciones, no siempre una correlacio´n distinta de cero equivale a una
sen˜al de magnificacio´n. Para el caso del BCN-Z se vio que la sen˜al detectada ten´ıa
su origen en la calidad del algoritmo y no en la magnificacio´n co´smica.
Por u´ltimo, se muestra co´mo es posible obtener medidas de los para´metros cos-
molo´gicos a partir de los resultados de las funciones de cross-correlacio´n. Los valores
recuperados (σ8 y ΩM) esta´n en perfecto acuerdo con los de la simulacio´n. Esto de-
muestra que el me´todo funciona correctamente. Sin embargo, la sensibilidad a los
para´metros cosmolo´gicos es, todav´ıa, pequen˜a. La razo´n es el a´rea cubierta. Para
150 grados cuadrados, no se alcanza todav´ıa un error estad´ıstico (varianza co´smica)
suficiente como para hacer determinaciones muy precisas de la cosmolog´ıa.
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(a) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 23.20 < banda g < 23.50.
(b) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 23.70 < banda g < 23.90.
Figura 6.32: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda g, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
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(a) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 22.95 < banda r < 23.25.
(b) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 23.25 < banda r < 23.65.
Figura 6.33: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda r, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
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(a) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 22.60 < banda i < 22.80.
(b) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 22.80 < banda i < 23.50.
Figura 6.34: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda i, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
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(a) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 22.00 < banda z < 22.20.
(b) Cross-correlacio´n y predicciones teo´ricas para el ANN-Z en el bin 22.20 < banda z < 22.40.
Figura 6.35: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda z, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
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Figura 6.36: Valores de los para´metros cosmolo´gicos medidos en la simulacio´n MICE.
Esta´n en perfecto acuerdo con los valores verdaderos, aunque el error es grande, ya que el
a´rea del cartografiado es todav´ıa pequen˜a.

Cap´ıtulo 7
Magnificacio´n co´smica en DES
Al igual que en el cap´ıtulo 6, en e´ste se aplicara´ el me´todo descrito en la seccio´n
6.2 con el objetivo de detectar, sobre los datos, la sen˜al de magnificacio´n y extraer los
para´metros cosmolo´gicos, ΩM y σ8, junto con el bias gala´ctico de la muestra lente.
7.1. Seleccio´n del a´rea de estudio
En esta tesis se estudia la sen˜al de magnificacio´n sobre los primeros datos del
proyecto DES, los cuales se conocen como Science Verification, Release A1 (SVA1).
Estos datos se tomaron entre septiembre de 2012 y febrero de 2013. El procesado y
calibracio´n de los mismos se termino´ en agosto de 2013 y en diciembre del mismo an˜o
se hicieron pu´blicos los cata´logos. E´stos cubren distintas regiones, todas inconexas
entre s´ı (ver Figura 7.1), las cuales son de especial intere´s para los distintos grupos
de investigacio´n dentro de la colaboracio´n DES. Para llevar a cabo nuestro ana´lisis es
necesario disponer de un a´rea relativamente grande para evitar que los resultados se
vean afectados por efectos de borde. La u´nica a´rea dentro de todo el SVA1 que es lo
suficientemente grande como para realizar un ana´lisis de la estructura a gran escala
como el que aqu´ı se trata es la conocida como SVA1-SPTE (recibe el nombre de SPTE
por coincidir con la regio´n Este de las observadas por el South Pole Telescope) que
va desde 60o hasta 90o en ascensio´n recta y desde −60o hasta −42o en declinacio´n.
Dadas las dimensiones de esta regio´n, los resultados de la funcio´n de cross-correlacio´n
tendra´n sentido hasta escalas de unos dos grados, lo cual es ido´neo para nuestro
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ana´lisis donde se espera encontrar la sen˜al entre 0.01o y 1.0o tal como se menciona
en la seccio´n 3.6.
La regio´n SVA1-SPTE puede verse ma´s en detalle en la Figura 7.2. La parte
inferior de la misma coincide parcialmente con la Gran Nube de Magallanes (ver
Figura 7.3), una galaxia irregular rica en polvo que introduce un oscurecimiento
de la estructura a gran escala, pudiendo incluso llegar a borrarla. Por otra parte,
las zonas exteriores del SVA1-SPTE tienen peor calibracio´n ya que, por el proceso
de toma de datos, han sido observadas menos tiempo que el resto. Por tanto, para
asegurar que las medidas son de la ma´xima calidad, se ha seleccionado el a´rea que
puede verse en la Figura 7.4.
Figura 7.1: A´rea cubierta por el proyecto DES durante la etapa del Science Verification.
Es un a´rea de algo ma´s de 80 grados cuadrados (≈ 40 % del total) y se corresponde
con la regio´n central del SVA1-SPTE. Ha sido seleccionada buscando tener una
muestra lo ma´s homoge´nea posible en profundidad.
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Figura 7.2: A´rea de mayor taman˜o dentro del SVA1, conocida como SPTE por coincidir
con la regio´n Este de las observadas por el South Pole Telescope.
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Figura 7.3: Gran Nube de Magallanes, imagen astrono´mica del 10 de Mayo de 2006
tomada por Wei-Hao Wang (IfA, U. Hawaii).
7.1. Seleccio´n del a´rea de estudio 159
Figura 7.4: A´rea sobre la que se aplicara´ el me´todo para detectar la sen˜al de magnificacio´n
(azul), comparada con el a´rea total del SPTE (rojo)
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7.2. Seleccio´n de la muestra: photoz
En esta seccio´n se describen los cortes de seleccio´n que se han utilizado para
llevar a cabo nuestro ana´lisis.
Muestra lente
La muestra lente esta´ compuesta por todas las Luminous Red Galaxies (LRGs)
contenidas en un intervalo de photoz entre 0.3 y 0.7. La decisio´n de utilizar
LRGs se ha tomado teniendo en cuenta la calidad de su photoz, como se comenta
en la seccio´n 7.5.1.
La seleccio´n de las LRGs se ha realizado utilizando el algoritmo RedMap-
per [176]. Este algoritmo esta´ disen˜ado para encontrar cu´mulos de galaxias y,
utilizando una variante del mismo, galaxias LRGs.
Muestra fuente
La muestra de objetos fuente esta´ formada por todos aquellos clasificados mor-
folo´gicamente como galaxias y de entre ellos se han seleccionado aquellos con
un desplazamiento al rojo entre 0.9 y 1.2. Por encima de 1.2, la densidad de
objetos en la muestra de calibracio´n decae sensiblemente, es decir que aumenta
el error en la estimacio´n de su photoz. El l´ımite inferior de 0.9 se eligio´ para que
ambas muestras estuviesen bien separadas, siempre intentando que la muestra
fuente permaneciese bien poblada.
Dentro de la seleccio´n se han rechazado diferentes regiones u objetos que se
mencionan a continuacio´n:
1. La Gran Nube de Magallanes (LMC): Prescindir de esta regio´n implico´ eli-
minar al menos 40 grados cuadrados, no obstante fue necesario ya que el
polvo de la LMC no permit´ıa llevar a cabo una calibracio´n precisa en la
misma escala que en el resto del cata´logo.
2. Estrellas brillantes: Las estrellas muy brillantes ocultan la parte del Uni-
verso situada tras ellas, por esta razo´n se eliminaron dichas regiones.
7.3. Seleccio´n de la muestra: cortes en magnitud sobre la muestra fuente 161
Obj. (0.3 < Z(LRGs) < 0.7) Obj. (0.9 < ANN-Z < 1.2)
131008 1385429
Tabla 7.1: Nu´mero de objetos que pueblan nuestros intervalos de desplazamiento al rojo
para el a´rea final de estudio, mostrada en la Figura 7.4. Notar que los objetos de la muestra
lente son LRGs.
3. Zonas con colores extran˜os : Aquellas regiones con (g−r) < −1, (g−r) > 4,
(i−z) < −1 y (i−z) > 4. Estos colores se deben a la presencia de sate´lites,
aviones y luz dispersa.
En la Tabla 7.1 se puede ver cuales son los intervalos de desplazamiento al rojo
finalmente elegidos para nuestro ana´lisis y la cantidad de objetos con los que se
cuenta en ellos.
7.3. Seleccio´n de la muestra: cortes en magnitud
sobre la muestra fuente
El siguiente paso es determinar los intervalos de magnitud en los cuales se va a
estudiar la sen˜al de magnificacio´n. Para esto hemos seguido el mismo proceso que se
utilizo´ con la simulacio´n MICE, el cual esta´ descrito al detalle en la seccio´n 6.2.2.
De seguir dicho proceso se han determinado los intervalos o´ptimos para estimar el
para´metro α(m) con el menor error posible. Estos intervalos se muestran en la Tabla
7.2 (ver Figuras 7.5 y 7.6).
7.3.1. Estimacio´n del para´metro α(m)
Nuevamente hacemos uso de lo aprendido durante el estudio de la simulacio´n
MICE y procederemos a estimar los valores correspondientes al para´metro α(m)
para cada uno de los intervalos de magnitud determinados en la seccio´n 7.3, tal cual
se hizo en la seccio´n 6.2.3. Los α′s obtenidos pueden verse en la Tabla 7.3.
En las Figuras 7.7 y 7.8 se presenta la evolucio´n del bias de magnificacio´n, (α(m)−
1), con la magnitud y se ve que muestra un comportamiento similar al observado en
162 Cap´ıtulo 7. Magnificacio´n co´smica en DES
0.9 < ANN-Z < 1.2
Banda g Objs. Banda r Objs. Banda i Objs. Banda z Objs.
23.25-23.45 38807 23.00-23.30 90466 22.75-23.05 93888 22.00-22.30 88033
23.45-23.75 87462 23.30-23.50 82000 23.05-23.25 76485 22.30-22.60 114373
23.75-23.95 80015 23.50-23.70 98972 23.25-23.45 84545 22.60-22.80 90075
23.95-24.15 94150 23.70-24.00 174433 23.45-23.75 136117 22.80-23.00 98795
24.15-24.75 315520 24.00-24.50 315173 23.75-24.25 220972 23.00-23.50 258530
Total 615954 Total 761044 Total 612007 Total 649806
Tabla 7.2: Bines de magnitud para cada una de las cuatro bandas a partir del bin lejano
utilizando ANN-Z, [0.9:1.2], con su respectivo nu´mero de objetos. Notar que la u´ltima fila
muestra el acumulado de objetos que existen en los cinco bines de magnitud elegidos.
Bines de magnitud Objs. (α(m)− 1)medido
23.25 < g < 23.45 38807 1.033 ± 0.016
23.45 < g < 23.75 87462 0.545 ± 0.011
23.75 < g < 23.95 80015 0.081 ± 0.015
23.95 < g < 24.15 94150 -0.249 ± 0.010
24.15 < g < 24.75 315520 -1.009 ± 0.002
23.00 < r < 23.30 90466 0.488 ± 0.012
23.30 < r < 23.50 82000 0.182 ± 0.006
23.50 < r < 23.70 98972 -0.118 ± 0.007
23.70 < r < 24.00 174433 -0.449 ± 0.016
24.00 < r < 24.50 315173 -1.084 ± 0.006
22.75 < i < 23.05 93888 -0.029 ± 0.012
23.05 < i < 23.25 76485 -0.305 ± 0.007
23.25 < i < 23.45 84545 -0.568 ± 0.008
23.45 < i < 23.75 136117 -0.798 ± 0.008
23.75 < i < 24.25 220972 -1.332 ± 0.004
22.00 < z < 22.30 88033 0.057 ± 0.008
22.30 < z < 22.60 114373 -0.186 ± 0.008
22.60 < z < 22.80 90075 -0.389 ± 0.007
22.80 < z < 23.00 98795 -0.615 ± 0.005
23.00 < z < 23.50 258530 -1.051 ± 0.003
Tabla 7.3: Bias de magnificacio´n medido para cada uno de los intervalos de magnitud
estudiados.
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(a) Distribucio´n de objetos en magnitudes para la banda g, con 0.9 < ANN-Z < 1.2
(b) Bines de magnitud para la banda g, con 0.9 < ANN-Z < 1.2
Figura 7.5: En el panel superior se muestra la distribucio´n en magnitudes para la banda
g. En el panel inferior tenemos el logaritmo de dicha distribucio´n donde se aprecian los
bines de magnitud determinados utilizando el me´todo descrito en 6.2.2.
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(a) Distribucio´n de objetos en magnitudes para la banda r, con 0.9 < ANN-Z < 1.2
(b) Bines de magnitud para la banda r, con 0.9 < ANN-Z < 1.2
Figura 7.6: En el panel superior se muestra la distribucio´n en magnitudes para la banda
r. En el panel inferior tenemos el logaritmo de dicha distribucio´n donde se aprecian los
bines de magnitud determinados utilizando el me´todo descrito en 6.2.2.
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la simulacio´n.
En e´sta y en la seccio´n anterior se han presentado los cortes introducidos, tanto
en photoz como en magnitudes, para seleccionar las muestras sobre las cuales se
llevara´ a cabo el estudio de la sen˜al de magnificacio´n. Dicho estudio se realiza sobre las
funciones de cross-correlacio´n de galaxias que se obtienen a partir de correlacionar las
muestras seleccionadas. La principal fuente de incertidumbre de estas correlaciones
es de origen estad´ıstico, de la que hablara´ en la seccio´n siguiente.
7.4. Incertidumbre estad´ıstica
Como se menciono´ en la seccio´n 6.2.4, para determinar la incertidumbre estad´ısti-
ca vamos a utilizar el me´todo Jack-Knife ya que e´ste, adema´s de incluir la contribu-
cio´n del error de Poisson, tiene en cuenta peculiaridades propias de los datos.
En la Figura 7.9 se compara la matriz de correlacio´n (covarianzas normalizadas)
media de los datos, obtenida por Jack-Knife, con la matriz de correlacio´n para la
simulacio´n DES-MICE, obtenida a partir de dividir la simulacio´n en regiones de 150
grados cuadrados y tratarlas como cielos independientes. Como se ve, ambas matrices
son compatibles entre s´ı.
7.5. Sistema´ticos
Existen ciertos efectos sistema´ticos que no han podido estudiarse en la simulacio´n.
Adema´s, tambie´n es necesario revisar el photoz porque, aunque se vio en detalle en
la simulacio´n, resulta ser el sistema´tico ma´s importante y el comportamiento en los
datos no es exactamente igual que en la simulacio´n debido a la influencia de efectos
observacionales. Por esta razo´n es de vital importancia estar seguros de que no influye
de forma determinante en la sen˜al de magnificacio´n.
Los sistema´ticos que se presentan en esta seccio´n son: desplazamiento al rojo
fotome´trico o photoz, extincio´n, masa de aire, brillo de cielo, seeing y polvo gala´ctico.
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(a) Banda g: evolucio´n (α(m)− 1)
(b) Banda r: evolucio´n (α(m)− 1)
Figura 7.7: Bandas g y r: Evolucio´n del bias de magnificacio´n, (α(m)− 1), en los datos.
Las l´ıneas punteadas representan los valores interpolados utilizando splines cu´bicos.
7.5. Sistema´ticos 167
(a) Banda i: evolucio´n (α(m)− 1)
(b) Banda z: evolucio´n (α(m)− 1)
Figura 7.8: Bandas i y z: Evolucio´n del bias de magnificacio´n, (α(m)− 1), en los datos.
Las l´ıneas punteadas representan los valores interpolados utilizando splines cu´bicos.
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(a) Matriz de correlacio´n media de los primeros datos del proyecto DES.
(b) Matriz de correlacio´n media obtenida utilizando la simulacio´n DES-MICE.
Figura 7.9: Comparativa entre la matriz de correlacio´n obtenida a partir del cata´logo
DES-SPTE (panel superior) y la obtenida a partir de la simulacio´n DES-MICE (panel
inferior). Ambas presentan el mismo comportamiento.
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7.5.1. Desplazamiento al rojo fotome´trico o photoz
Adema´s del photoz estimado para las LRGs, el algoritmo de photoz presente en
los datos es ANN-Z. Durante el estudio de la simulacio´n MICE se vio que dicho
desplazamiento al rojo fotome´trico era lo suficientemente bueno como para separar
las muestras lente y fuente aplicando solamente cortes en photoz (ver Figura 6.2).
Sin embargo el caso de la simulacio´n resulta ser optimista dado que el entrenamiento
del algoritmo se ha realizado sobre galaxias iguales a las despue´s ”observadas”. Por
eso, para conseguir separar ambas muestras se ha seleccionado como muestra lente
la poblacio´n de LRGs, cuyas caracter´ısticas espectrales, y su asociacio´n a cu´mulos,
permiten obtener un mejor photoz.
Antes de decidir utilizar LRGs se intento´ ver si la calidad del ANN-Z en los datos
era comparable a la de la simulacio´n. Sin embargo, en los datos no se dispone de los
desplazamientos al rojo reales, sino que hay que usar la muestra de calibracio´n [172],
de la que se ha hablado previamente en la seccio´n 5.6. E´sta es un conjunto de
galaxias (algo ma´s de 6000) con espectro conocido, y de las que, por tanto, se conoce
su desplazamiento al rojo con una precisio´n de 10−4 o mejor.
En la Figura 7.10 podemos ver el desplazamiento al rojo espectrosco´pico frente
al fotome´trico sobre la muestra de calibracio´n. Como se aprecia claramente, existen
migraciones en ambos sentidos por lo que aplicar cortes en photoz no es suficiente
para separar f´ısicamente ambas muestras. Es decir que objetos que en principio se
encuentran a desplazamientos al rojo cercanos pueden ser confundidos con objetos a
desplazamientos al rojo altos y viceversa.
Del estudio de la simulacio´n sabemos que si introducimos cortes en magnitud
seremos capaces de separar mejor los objetos de ambas muestras. Por esta razo´n
se procedio´ a introducir cortes, los cuales han sido previamente presentados en la
Tabla 7.2. La determinacio´n de e´stos se hizo tal cual se explica en la seccio´n 6.2.1.
Finalmente, los cortes en magnitud so´lo se han utilizado sobre la muestra fuente,
eliminando as´ı todos los objetos que pertenezcan a la muestra lente y su photoz haya
sido mal estimado, segu´n la muestra de calibracio´n. En la muestra lente se vio que
introducir cortes en magnitud reduc´ıa sensiblemente la estad´ıstica sin alterar casi el
nu´mero de objetos procedentes de la muestra fuente, a pesar de esto el porcentaje de
objetos pertenecientes a la muestra fuente que esta´n presentes en la lente en ningu´n
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Figura 7.10: Muestra de calibracio´n a partir de la cual se ha estimado el desplazamiento
al rojo fotome´trico.
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caso supera el 0.2 %.
Dada la imposibilidad de eliminar por completo las migraciones debidas al photoz,
se decidio´ volver a la simulacio´n MICE y estudiar si una migracio´n inferior al 0.2 %
hacia la muestra lente podr´ıa ser o no importante. Se vio que el porcentaje de objetos
que se podr´ıa tolerar en la muestra lente, para que la sen˜al de magnificacio´n siga
siendo dominante, era inferior al 5 %. En la misma l´ınea se evaluo´ que en la muestra
fuente la contaminacio´n no deber´ıa superar el 4 % (ver Figura 7.11).
Vistos los porcentajes anteriores, se podr´ıa pensar que ambas muestras son com-
pletamente independientes. Sin embargo existe la posibilidad de que la muestra de
calibracio´n no sea completa, ya que es de apenas 6000 objetos frente a los ma´s de do-
ce millones de los datos. Decir que no sea completa, en este caso, implica que no sea
estad´ısticamente representativa de los datos. Esto, al momento de estimar el photoz
mediante un algoritmo de redes neuronales como el ANN-Z, es determinante para la
precisio´n ya que una red neuronal aprende en base a una muestra de calibracio´n y
si e´sta no es completa, cuando el algoritmo analice los datos encontrara´ objetos que
no sabra´ como tratar y por tanto les asignara´ un desplazamiento al rojo erro´neo.
Teniendo en cuenta la posibilidad, ma´s que probable, de que exista incompletitud
en la muestra de calibracio´n, se decidio´ intentar seleccionar objetos con el mejor
photoz posible, aunque so´lo fuese en una de las dos muestras. Como se ha mencionado
anteriormente, los objetos que hemos seleccionado para hacer de lente son todos
LRGs, es decir galaxias rojas luminosas. Gracias a la forma peculiar de su espectro
(ver Figura 3.6), su photoz esta´ especialmente bien determinado (ver Figura 7.12). Al
seleccionar so´lo LRGs en la muestra lente el porcentaje de objetos que migran hacia
ella es inferior a 0.3 % sin necesidad de introducir cortes en magnitud. Aunque este
valor es superior al 0.2 % obtenido para el caso de galaxias normales, sabemos que es
bastante ma´s fiable ya que el error en el photoz es pequen˜o. Adema´s, el porcentaje
de objetos que migran de la muestra lente a desplazamientos al rojo por encima
de 0.9, teniendo en cuenta los cortes de magnitud presentados en la Tabla 7.2 son
inferiores a 2.5 ·10−4 %, segu´n la muestra de calibracio´n. En la Tabla 7.4 se muestran
los porcentajes de migracio´n ma´ximos permitidos segu´n la simulacio´n MICE y los
porcentajes obtenidos segu´n la muestra de calibracio´n.
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(a) Influencia de las migraciones desde la muestra lente hacia la fuente.
(b) Influencia de las migraciones desde la muestra fuente hacia la lente.
Figura 7.11: Efecto de la contaminacio´n entre muestras debido a la poca precisio´n del
photoz.
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Figura 7.12: Muestra de calibracio´n para la determinacio´n del photoz en las LRGs.
Recibe obj. Porcentaje max. permitido Porcentaje estimado de los datos
Lente 5.00 % 0.30 %
Fuente 4.00 % < 2.5 · 10−4 %
Tabla 7.4: Porcentaje de objetos que migran de una muestra a otra, teniendo en cuenta
los cortes en desplazamiento al rojo (para ambas muestras) y los cortes en magnitudes
(para la muestra fuente).
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7.5.2. Extincio´n, masa de aire, brillo de cielo y seeing
Estos sistema´ticos han sido descritos previamente en la seccio´n 3.4. Para el caso
del proyecto DES, e´ste nos proporciona, junto con los datos, un mapa [177] para
cada uno de estos sistema´ticos. En la Figura 7.13 se pueden ver los mapas corres-
pondientes.
(a) Mapa de la masa de aire. (b) Mapa de la turbulencia atmosfe´rica o Seeing.
(c) Mapa del brillo de cielo. (d) Mapa de la extincio´n atmosfe´rica.
Figura 7.13: Mapas de sistema´ticos para la regio´n SPTE proporcionados por la colabo-
racio´n DES.
La manera que hemos decidido utilizar para tratarlos esta´ descrita en detalle
en [178, 179], la cual consiste en corregir directamente la influencia del sistema´tico
en cuestio´n sobre la funcio´n de correlacio´n o en nuestro caso sobre la funcio´n de cross-
correlacio´n. Para hacerlo necesitamos ser capaces de determinar la auto-correlacio´n
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del mismo as´ı como la cross-correlacio´n entre e´ste y nuestros datos. La expresio´n que









donde ωl,sist. es la cross-correlacio´n entre el sistema´tico que estamos estudiando y
la muestra lente, mientras que ωs,sist. es la cross-correlacio´n con la muestra fuente
y ωsist. se corresponde con la auto-correlacio´n del sistema´tico. Por supuesto, esta
expresio´n so´lo es va´lida para el caso en que todos los sistema´ticos estudiados sean










donde ωsist.i,sist.j es la cross-correlacio´n entre los sistema´ticos i y j y los i son te´rminos





[ωl,sist.1 − 2ωsist.1,sist.2 − 3ωsist.1,sist.3 − 4ωsist.1,sist.4] ·
1
ωsist.1
[ωs,sist.1 − 2ωsist.1,sist.2 − 3ωsist.1,sist.3 − 4ωsist.1,sist.4]
(7.3)
Finalmente el orden de magnitud de las correcciones, de manera aproximada,
dependera´ directamente de las cross-correlaciones entre los sistema´ticos con la lente y
con la fuente e inversamente de la auto-correlacio´n de cada uno de ellos. En la Figura
7.14 podemos ver una comparativa entre una funcio´n de cross-correlacio´n corregida
y otra sin corregir mientras que en la Figura 7.15 se muestran las cross-correlaciones
entre los sistema´ticos y los datos as´ı como la auto-correlacio´n de los mismos. Se ve
claramente que las cross-correlaciones entre la muestra fuente y los sistema´ticos son
pra´cticamente despreciables consiguiendo as´ı que la correccio´n, a escalas de la sen˜al
magnificacio´n, sea poco importante. A escalas mayores la auto-correlacio´n de los
sistema´ticos empieza a ser despreciable lo que incrementa sensiblemente el orden de
la correcio´n, esto se observa en los dos u´ltimos puntos de nuestra funcio´n corregida.
Exceptuando e´stos, el error relativo debido a los sistema´ticos es inferior al 3 % lo
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cual implica que podemos considerarlos despreciables frente al error estad´ıstico.
Figura 7.14: Comparativa entre una funcio´n de cross-correlacio´n corregida y una sin
corregir los efectos sistema´ticos.
7.5.3. Polvo gala´ctico
Como se menciono´ en la seccio´n 3.4.8, el polvo gala´ctico tiene al menos dos
contribuciones: la primera de ellas es ocultar algunas de las galaxias ma´s de´biles de
manera que se produzca, sobre la funcio´n de cross-correlacio´n, un efecto similar a la
dilucio´n. La segunda contribucio´n es la introduccio´n de un sesgo en las magnitudes
observadas debido a un enrojecimiento que tiene mayor influencia en las bandas ma´s
azules.
La primera contribucio´n fue estudiada en [137] concluyendo que las anticorre-
laciones observadas eran perfectamente compatibles con la sen˜al de magnificacio´n
y que no hab´ıa evidencia de que e´stas estuviesen relacionadas con la presencia del
polvo. La segunda contribucio´n ha sido estudiada en [180], concluyendo que el polvo
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(a) Funciones de auto-correlacio´n correspondientes a los sistema´ticos estudiados en la seccio´n
7.5.2.
(b) Funciones de cross-correlacio´n entre los sistema´ticos y los datos.
Figura 7.15: Auto-correlaciones (panel superior) y cross-correlaciones para los sistema´ti-
cos (panel inferior).
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puede introducir un sesgo entre Abanda ≈ 0.01 − 0.09 mag y que e´ste var´ıa tanto
con la banda (Aλ ∝ λ−1.2) como con el desplazamiento al rojo. En el visible el sesgo
esta´ en torno a AV (z = 0.5) ≈ 0.03 mag a desplazamientos al rojo intermedios o
AV (z = 1.0) ≈ 0.05−0.09 mag a desplazamientos al rojo altos. Asimismo, los autores
de [180] afirman que para para que nuestro ana´lisis sea sensible a la sen˜al del polvo
es importante que el desplazamiento al rojo fotome´trico sea bastante preciso para
evitar correlaciones f´ısicas entre muestras.
Con el fin de estimar si la sen˜al del polvo esta´ afectando sensiblemente a nues-
tro ana´lisis, se decidio´ repetir el ejercicio mostrado en la seccio´n 6.3. Dicho ejer-
cicio consiste en buscar funciones de cross-correlacio´n cuyos bias de magnificacio´n,
(α(m)− 1), sean compatibles entre s´ı. Dado que las lentes gravitacionales no sufren
aberracio´n croma´tica, bias de magnificacio´n iguales deber´ıan corresponderse con fun-
ciones de cross-correlacio´n equivalentes. Por esta razo´n, de encontrar valores similares
de (α(m)−1) con funciones de cross-correlacio´n distintas sabremos que la diferencia
entre ellas se debera´ a un efecto sistema´tico, que en estas escalas podr´ıa ser el polvo
presente en las galaxias de la muestra lente.
En la Figura 7.16 se muestran dos funciones de cross-correlacio´n de bandas dis-
tintas, una de ellas con un (α(m) − 1) = 1.05 y la otra con un (α(m) − 1) = 1.08
y como se puede ver, ambas son perfectamente compatibles dentro de los errores
estad´ısticos. Este comportamiento se ha observado en todas aquellas funciones con
bias de magnificacio´n similares, siendo la diferencia ma´xima inferior al 10 %, mucho
menor que la incertidumbre estad´ıstica. Razo´n por la cual podemos afirmar que,
teniendo en cuenta los errores estad´ısticos, no hay evidencia de que la influencia del
polvo sea relevante en nuestro ana´lisis.
Seguramente, cuando se incremente el a´rea de estudio y se mejore la precisio´n del
photoz por la inclusio´n de objetos en la muestra de calibracio´n, la contribucio´n del
polvo deje de ser despreciable y pueda cuantificarse midiendo las diferencias entre
funciones de cross-correlacio´n con bias de magnificacio´n similares.
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Figura 7.16: Funciones de cross-correlacio´n (banda r y z) con bias de magnificacio´n
similares donde se aprecia que ambas son equivalentes, dentro de los errores estad´ısticos.
Se comprueba que la magnificacio´n co´smica es un efecto acroma´tico y que la influencia del
polvo gala´ctico, en este trabajo, puede considerarse despreciable.
180 Cap´ıtulo 7. Magnificacio´n co´smica en DES
7.6. Ma´scara: generacio´n del cata´logo aleatorio
Como se menciono´ en la seccio´n 3.4.2, por la naturaleza del proceso de toma de
datos en el proyecto DES, nos encontramos con que la magnitud l´ımite del cata´logo
cambia espacialmente dentro del mismo. Este problema se puede solucionar fa´cilmen-
te si cortamos el cata´logo en la menor magnitud l´ımite, de tal manera que podamos
garantizar que todas las regiones alcancen dicha profundidad. El problema de esta
solucio´n es que la profundidad puede tener variaciones importantes, especialmente
en los l´ımites del cartografiado, por lo que al cortar se pierde una buena parte de las
galaxias.
Por esta razo´n hemos desarrollado una manera de corregir este efecto. Para ello
es importante tener en cuenta que a menor magnitud l´ımite, menor sera´ la densidad
de objetos. Por tanto, tenemos que introducir esta variacio´n de magnitudes l´ımite
o de densidades en nuestro cata´logo aleatorio, de manera que e´ste reproduzca las
variaciones de densidad presentes en los datos.
A continuacio´n se describe el proceso que se ha llevado a cabo para recrear, en el
cata´logo aleatorio, las variaciones de densidad de los datos debidas a la profundidad
variable de las observaciones:
1. Creacio´n de un cata´logo aleatorio
Este paso consiste en generar un cata´logo aleatorio uniforme para la regio´n
de la esfera celeste que se corresponde con los datos. Para esto se genera un
cata´logo uniforme en:
φ = α (7.4)
Cos(θ) = Cos(90o − δ) (7.5)
2. Introduccio´n de las magnitudes l´ımites
Una vez creado el cata´logo aleatorio uniforme, es necesario saber cua´les son
las magnitudes l´ımite que se han alcanzado en las distintos puntos del carto-
grafiado. Para esto hacemos uso de la ma´scara proporcionada por el proyecto
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DES, creada con el programa Mangle 1 [117]. E´sta nos proporciona informa-
cio´n sobre las regiones que han sido observadas y hasta que´ profundidad se ha
llegado en ellas. La profundidad se mide a partir de las fluctuaciones del flujo
en una apertura de dos segundos de arco para cada posicio´n. Combinando esta
ma´scara con las posiciones aleatorias podemos asignar una magnitud l´ımite a
cada punto.
3. Relacio´n entre las variaciones de densidad con la magnitud l´ımite para cada
punto del cata´logo
Sabemos que las variaciones de densidad, o de magnitudes l´ımite, se relacio-
nan directamente con la distribucio´n de magnitudes, tal que cuanto ma´s densa
sea una regio´n del cata´logo, ma´s profundo se habra´ observado en la misma.
Teniendo en cuenta este detalle, podemos construir las distribuciones de mag-
nitud que se corresponden con un conjunto de intervalos de magnitud l´ımite,
de esta manera somos capaces de saber co´mo se distribuyen los objetos en
magnitud segu´n la profundidad que se haya alcanzado durante la observacio´n
(ver Figuras 7.18 y 7.19).
4. Introduccio´n de las variaciones de densidad en el cata´logo aleatorio
El u´ltimo punto de este proceso consiste en seleccionar, en el cata´logo aleato-
rio, todos los puntos dentro un intervalo de magnitud l´ımite y asignarles una
magnitud simulada que siga la misma distribucio´n de magnitudes presente en
los datos, para dicho intervalo de magnitud l´ımite.
Siguiendo estos pasos se construye un cata´logo aleatorio que describe la misma
distribucio´n de magnitudes que los datos. Por tanto, al momento de estimar la funcio´n
de cross-correlacio´n tendremos que aplicar sobre el cata´logo aleatorio exactamente
los mismos cortes en magnitud que utilizaremos en nuestro ana´lisis. Hay que destacar
que antes de extraer las distribuciones en magnitudes, se han aplicado los cortes en
photoz mencionados en la seccio´n 7.2.
Para estar seguros de que este me´todo funciona es necesario probarlo sobre una
simulacio´n, en este caso la simulacio´n DC6b. Esta simulacio´n reproduce, hasta cierto
1http://space.mit.edu/~molly/mangle/
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punto, el problema de las profundidades variables. En la Figura 7.17 podemos ver
los resultados de aplicar este me´todo sobre la simulacio´n, mediante el cual somos
capaces de recuperar la funcio´n de correlacio´n correcta frente a la que se obtiene si
consideramos solamente un cata´logo aleatorio uniforme.
Al momento de aplicar este me´todo sobre los datos nos encontramos que para
poder reproducir las distribuciones N(m) necesitamos que los intervalos de magnitud
l´ımite se encuentren suficientemente bien poblados, ya que en caso contrario las
distribuciones que se recuperen de ellos no sera´n realmente representativas de las
que deber´ıa haber. Con el fin de soslayar este problema se decidio´ representar la
magnitud l´ımite en funcio´n de la magnitud y as´ı seleccionar so´lo aquellas magnitudes
l´ımite donde el cata´logo este´ bien poblado. En las Figuras 7.18 y 7.19 se muestran,
por un lado la seleccio´n en magnitud l´ımite de las regiones ma´s pobladas y por otro
sus correspondientes distribuciones de magnitud, donde se puede ver que tienen un
buen comportamiento.
Por otra parte hay que estimar cua´l es la anchura o´ptima de los intervalos de
magnitud l´ımite, y es que este me´todo parte de la premisa de que las variaciones
de densidad en cada intervalo de magnitud l´ımite son lo suficientemente pequen˜as
como para no introducir cambios significativos en la forma de la funcio´n de cross-
correlacio´n. Por tanto, es l´ıcito preguntarse a partir de que´ anchura el me´todo es
va´lido. Para responder a esta pregunta se han creado varias ma´scaras, reduciendo
cada vez la anchura de los intervalos de magnitud l´ımite hasta ver que la funcio´n de
cross-correlacio´n deja de verse modificada de una ma´scara a otra (ver Figura 7.20).
Como se puede ver, utilizar una anchura de 0.1 es suficiente para considerar que el
me´todo es va´lido o que por lo menos la variacio´n que introduce es suficientemente
pequen˜a como para no tener que considerarla.
7.7. Deteccio´n
En este apartado, al igual que en su correspondiente seccio´n para la simulacio´n
MICE, consideraremos que estamos frente a una deteccio´n siempre que ωls = (α(m)−
1) · ω0 6= 0. Es decir, (α(m)− 1) 6= 0 y ω0 6= 0.
Con el objetivo de maximizar la deteccio´n de la sen˜al se ha hecho un ajuste χ2 con-
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(a) Funciones de auto-correlacio´n para el DC6b, corrigiendo y sin corregir las profundidades.
(b) Distribuciones en magnitud para intervalos de magnitud l´ımite en la simulacio´n DC6b.
Figura 7.17: Influencia de la variacio´n de magnitudes l´ımite sobre la forma de la funcio´n de
auto-correlacio´n en el DC6b. En el panel superior se muestran las funciones de correlacio´n
antes y despue´s de corregir, en el panel inferior se presentan las distribuciones de magnitud
para intervalos de magnitud l´ımite.
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(a) Magnitud l´ımite vs magnitud para la banda g.
(b) Distribuciones en magnitud para intervalos de magnitud l´ımite para la banda g.
Figura 7.18: Banda g: distribuciones de magnitud l´ımite frente a magnitud (panel supe-
rior) junto con las distribuciones de magnitud para intervalos de magnitud l´ımite (panel
inferior).
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(a) Magnitud l´ımite vs magnitud para la banda i.
(b) Distribuciones en magnitud para intervalos de magnitud l´ımite para la banda i.
Figura 7.19: Banda i: distribuciones de magnitud l´ımite frente a magnitud (panel supe-
rior) junto con las distribuciones de magnitud para intervalos de magnitud l´ımite (panel
inferior).
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Figura 7.20: Funciones de cross-correlacio´n creadas variando la anchura de los intervalos
de magnitud l´ımite. El resultado es estable para anchuras de 0.1 o menores.
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photoz χ2(g.d.l. = 60) Prob.(≈ 0) Niv. Conf. (C.L.) σ
ANN-Z 72.12 0.13 87 % 1.49
Tabla 7.5: χ2 obtenido de realizar un ajuste con todas las funciones de cross-correlacio´n
a la vez junto con la probabilidad de que la sen˜al obtenida sea compatible con cero.
Para´metros cosmolo´gicos proporcionados por el proyecto Planck
ΩM = 0.314 ± 0.020
ΩΛ = 0.686 ± 0.020
h = 0.674 ± 0.014
σ8 = 0.834 ± 0.027
Tabla 7.6: Para´metros cosmolo´gicos determinados por Planck
siderando todas las matrices de covarianza y todas las funciones de cross-correlacio´n
juntas usando como error el de muestreo, que es el dominante, tras corregir los efec-
tos sistema´ticos. Para realizar dicho ajuste se han tomado so´lo tres puntos de cada
funcio´n. Esto es debido a que los puntos contiguos esta´n muy correlacionados entre
s´ı.
El ajuste se ha llevado a cabo entre 0.01o < θ < 1.00o y los resultados se muestran
en la Tabla 7.5, como se ve, se excluye el cero con un nivel de confianza casi del 90 %.
En la Figura 7.21 se muestran algunas funciones de cross-correlacio´n incompatibles
con cero.
7.8. Resultados: Medida del bias gala´ctico de las
LRGs
Para medir el bias de la muestra de LRGs se ha realizado un ajuste χ2 a las
funciones de cross-correlacio´n, en el que todos los para´metros cosmolo´gicos se han
fijado a la cosmolog´ıa de Planck [6] (ver Tabla 7.6) excepto el bias gala´ctico, que se
ha mantenido como para´metro libre.
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(a) Deteccio´n conseguida para 24.00 < banda r < 24.50 a 4.87 σ.
(b) Deteccio´n conseguida para 23.00 < banda z < 23.50 a 4.82 σ.
Figura 7.21: Funciones de cross-correlacio´n que pueden ser consideradas detecciones, es
decir, ωls 6= 0. Los puntos marcado son los utilizados para realizar el ajuste χ2.
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El ajuste χ2 utilizado viene dado por:
χ2(bias) = (ω(θi)meas. − bias ∗ ω(θi)theo.)Cov(θi, θj)−1(ω(θj)meas. − bias ∗ ω(θj)theo.)
(7.6)
De e´ste se recupera un bias = 1.94±0.32, que resulta estar en muy buen acuerdo
con la medida ma´s reciente publicada (bias(z = 0.45) = 2.00) [181]. El resultado del
ajuste χ2 puede verse en la Figura 7.22 y en la Tabla 7.7. Como se ve, el acuerdo
entre la teor´ıa y los datos es excelente. En la Figura 7.23 se muestran algunas de las
funciones de cross-correlacio´n junto con su respectiva prediccio´n teo´rica.
Figura 7.22: Ajuste χ2 mediante el cual se ha estimado el bias de las LRGs para un
intervalo de photoz entre 0.3 y 0.7.
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(a) Cross-correlacio´n entre 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 24.00< r <24.50.
(b) Cross-correlacio´n entre 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 23.50< z <23.50.
Figura 7.23: Algunas cross-correlaciones obtenidas con sus respectivas predicciones teo´ri-
cas ajustando el bias gala´ctico.
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bLRGs (z ≈ 0.45) bDES:LRGs (ANN-Z ≈ 0.50) χ2min(g.d.l. = 59) Prob(ωdatos ≈ ωteo.)
≈ 2.00 1.94 ± 0.32 43.83 0.93
Tabla 7.7: χ2 obtenido del ajuste entre la teor´ıa (Planck) y los datos, junto con la com-
paracio´n entre el bias de las LRGs medido en [181] y el bias recuperado para la regio´n
DES-SPTE utilizando el ANN-Z.
7.9. Resultados: Medida de los para´metros cos-
molo´gicos ΩM y σ8
El siguiente paso de nuestro ana´lisis consiste en medir los para´metros cosmolo´gi-
cos, ΩM y σ8. Para esto vamos a fijar el resto de para´metros a la cosmolog´ıa de Planck
y consideraremos un bias = 2.0 [181]. A continuacio´n se variara´n simulta´neamente
ΩM y σ8 con el fin de determinar su valor y error (ver Figura 7.24).
Figura 7.24: Resultado y contorno al 68 % C.L. para ΩM y σ8 obtenida a partir de los
primeros datos del proyecto DES.
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Los resultados obtenidos esta´n en buen acuerdo con los publicados tanto por
WMAP9 como por Planck. En las Figuras 7.25, 7.26, 7.27 y 7.28 se muestran al-
gunas de las cross-correlaciones junto con las predicciones teo´ricas estimadas con la
cosmolog´ıa de Planck as´ı como las que nos devuelven el mejor de los ajustes χ2,
utilizando en todo momento un bias = 2.0. El resto de Figuras pueden verse en el
ape´ndice B.
7.10. Conclusiones: DES
A lo largo de este cap´ıtulo hemos visto co´mo aplicar el me´todo desarrollado con
la simulacio´n MICE sobre datos del proyecto DES. Sin embargo al aplicar el me´todo
hay que tener en cuenta efectos sistema´ticos intr´ınsecos a los datos, como el brillo de
cielo, la turbulencia atmosfe´rica, la masa de aire o la extincio´n del medio interestelar
junto con la influencia del polvo gala´ctico. As´ı mismo hemos revisitado el photoz y
nos hemos enfrentado al problema ma´s importante de nuestro ana´lisis, la variacio´n
de profundidades a lo largo de nuestro cartografiado.
Para afrontar los cuatro primeros efectos hemos utilizado un me´todo que consiste
en cuantificar su influencia directamente sobre la funcio´n de cross-correlacio´n y, como
se ha visto, podemos concluir que a pesar de estar correlacionados con la muestra
lente, el hecho de casi no estarlo con la muestra fuente nos permite considerarlos
despreciables para nuestro estudio. Por supuesto, en el caso de querer estudiar las
auto-correlaciones, como se hace para el BAO, mientras estemos en desplazamientos
al rojo del orden de nuestra muestra lente, entre 0.3 y 0.7, es completamente necesario
tenerlos en cuenta.
En cuanto al polvo gala´ctico, su influencia se ha estimado usando el hecho de
que las lentes gravitacionales son acroma´ticas, viendo que, a la luz de los errores
estad´ısticos, e´sta puede ser considerada despreciable.
Para el caso del photoz, se decidio´ tanto cortar en e´l como incluir cortes en
magnitud y, para incrementar su precisio´n, se impuso que los objetos en la muestra
lente fueran exclusivamente LRGs. Despue´s de estas consideraciones se vio que el
porcentaje de objetos de una muestra presente en la otra en ningu´n caso supera el
0.3 %, muy por debajo del ma´ximo permitido (≈ 4 %). En vista de los resultados,
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(a) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 23.25< g <23.45
(b) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 24.15< g <24.75
Figura 7.25: Cross-correlaciones para la banda g incluyendo las predicciones teo´ricas
correspondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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(a) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 23.30< r <23.50
(b) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 24.00< r <24.50
Figura 7.26: Cross-correlaciones finales para la banda r incluyendo las predicciones teo´ri-
cas correspondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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(a) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 23.25< i <23.45
(b) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 23.45< i <23.75
Figura 7.27: Cross-correlaciones finales para la banda i incluyendo las predicciones teo´ri-
cas correspondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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(a) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 22.00< z <22.30
(b) Cross-corr: 0.3<Z(LRGs)<0.7 y 0.9<ANN-Z<1.2 con 23.00< z <23.50
Figura 7.28: Cross-correlaciones finales para la banda z incluyendo las predicciones teo´ri-
cas correspondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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podemos afirmar que este sistema´tico se ha mantenido controlado en nuestro ana´lisis.
Finalmente, para afrontar el problema de las profundidades se ha desarrollado
un me´todo para incluirlas en la generacio´n del cata´logo aleatorio, me´todo que trajo
consigo la reduccio´n de estad´ıstica en las muestras fuente ya que so´lo se pudieron
utilizar aquellos intervalos de magnitud l´ımite bien poblados.
Una vez evaluados los efectos sistema´ticos se procedio´ a aplicar el me´todo sobre
los datos obteniendo tres resultados. El primero de ellos es determinar la significan-
cia estad´ıstica de la sen˜al de magnificacio´n. Somos capaces de excluir la ausencia
de sen˜al con un nivel de confianza de ∼ 90 %. El segundo es la medida del bias de
las LRGs, que esta´ en muy buen acuerdo con medidas anteriores. El tercer y u´ltimo
resultado es la medida de los para´metros cosmolo´gicos ΩM y σ8, que es compatible
con los resultados de proyectos como WMAP o Planck. La precisio´n de esta medida,
sin embargo, es todav´ıa pequen˜a. La razo´n fundamental es el a´rea cubierta, 80 gra-
dos cuadrados, que implica un error estad´ıstico grande. Este resultado esta´ es buen




En esta tesis se ha presentado el me´todo para detectar la sen˜al de magnificacio´n
sobre la funcio´n de cross-correlacio´n de dos muestras de galaxias. Se ha visto que el
me´todo es aplicable a cartografiados fotome´tricos como el Dark Energy Survey y, por
ende, tambie´n aplicable a cartografiados espectrosco´picos y que permite determinar
los para´metros cosmolo´gicos, proporcionando una estimacio´n independiente de la
obtenida por me´todos como el CMB y complementaria a la obtenida a trave´s del
campo shear.
Para llevar a cabo este trabajo se han utilizado simulaciones de N-cuerpos [80]
con el objetivo de estudiar algunos sistema´ticos y probar el me´todo. Asimismo se
ha desarrollado un co´digo para el ca´lculo de las correlaciones que nos ha permitido
reducir el tiempo de computacio´n de d´ıas a minutos [153–156].
Durante el estudio sobre las simulaciones se ha visto que el sistema´tico ma´s
importante es el photoz, sin embargo si se controla bien es posible determinar el bias
gala´ctico de la muestra lente y los para´metros cosmolo´gicos. Adema´s, durante este
estudio se ha establecido un criterio para determinar los intervalos de magnitud a
utilizar en la muestra fuente, tal que e´stos introduzcan el menor error posible en la
determinacio´n del bias de magnificacio´n, (α(m)− 1).
En el estudio llevado a cabo sobre los datos, se vio que los dos sistema´ticos ma´s
importantes son el photoz y la variacio´n de la profundidad a lo largo de nuestro
cartografiado. Para afrontar el primero se decidio´ utilizar LRGs en la muestra lente,
ya que por la forma peculiar de su espectro y por estar asociadas a cu´mulos, su photoz
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puede determinarse con precisio´n. Para contemplar la variacio´n de la profundidad,
se decidio´ incluirla sobre el cata´logo aleatorio utilizado para calcular las funciones de
cross-correlacio´n. En cuanto a los otros sistema´ticos, se vio que su influencia, teniendo
en cuenta los errores estad´ısticos, pod´ıa considerarse despreciable. Estos sistema´ticos
cobrara´n importancia segu´n el proyecto DES aumente su a´rea de observaco´n, hasta
alcanzar su ma´ximo (5000 grados cuadrados), en cuyo caso sera´ necesario estudiar
nuevamente su influencia considerando que el error estad´ıstico, en un determinado
momento, dejara´ de ser dominante. As´ı mismo, con la reduccio´n de e´ste, sera´ posible
estudiar y cuantificar la influencia del polvo gala´ctico.
De aplicar el me´todo sobre los datos hemos sido capaces de excluir la ausencia de
sen˜al con un nivel de confianza de casi el 90 % y, fijando la cosmolog´ıa a la medida
por el proyecto Planck, se ha podido recuperar un bias gala´ctico para la poblacio´n de
LRGs de bias0.3<z−LRG<0.7 = 1.94± 0.32, que esta´ en buen acuerdo con el estimado
por [181] que lo situ´a en torno a b(z ≈ 0.45) ≈ 2.0. Adema´s, el resultado de este
ajuste nos dice que la probabilidad de que la teor´ıa y los datos sean compatibles
entre s´ı es de P (ωDatos ≈ ωPlanck) = 0.93.
Por otra parte, de considerar fijos el bias gala´ctico (b = 2) y los para´metros
cosmolo´gicos (cosmolog´ıa de Planck), excepto ΩM y σ8, fue posible determinar la
regio´n permitida para e´stos a un C.L. del 68.3 %, la cual se presenta en la Figura 8.1
junto con las regiones medidas por diferentes me´todos [182]. Se ve que los resulta-
dos obtenidos con nuestro me´todo son perfectamente compatibles con los obtenidos
utilizando otros me´todos de ana´lisis.
En general, podemos afirmar que hemos sido capaces de demostrar que el me´todo
funciona, detectando la sen˜al de magnificacio´n con una significancia alta, adema´s de
comprobar que los datos del proyecto DES tienen la calidad suficiente como para
utilizarlo sobre ellos. Sin embargo, dado que el a´rea de estudio es todav´ıa pequen˜a
(80 grados cuadrados), el error estad´ıstico es alto, lo que hace que los resultados,
compatibles con WMAP9 y Planck, no sean au´n competitivos.
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(a) Medida y contorno al 68 % C.L. para los para´metros cosmolo´gicos ΩM y σ8
utilizando el me´todo sobre los primeros datos del proyecto DES.
(b) Comparacio´n entre medidas de ΩM y σ8 utilizando diferentes me´todos.
Figura 8.1: En el panel superior se muestran los resultados obtenidos en nuestro ana´lisis y
en el inferior los obtenidos mediante diferentes me´todos, ambos en la misma escala. Imagen




En este ape´ndice se muestran todas las funciones de cross-correlacio´n calculadas
para la simulacio´n DES-MICE utilizando el ANN-Z.
204 Ape´ndice A. DES-MICE: Figuras
(a) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.20 < g < 23.50.
(b) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.50 < g < 23.70.
(c) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.70 < g < 23.90.
(d) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.90 < g < 24.10.
(e) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 24.10 < g < 24.70.
Figura A.1: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda g, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
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(a) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.75 < r < 22.95.
(b) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.95 < r < 23.25.
(c) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.25 < r < 23.65.
(d) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.65 < r < 23.85.
(e) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 23.85 < r < 24.25.
Figura A.2: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda r, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
206 Ape´ndice A. DES-MICE: Figuras
(a) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.00 < i < 22.20.
(b) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.20 < i < 22.40.
(c) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.40 < i < 22.60.
(d) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.60 < i < 22.80.
(e) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.80 < i < 23.50.
Figura A.3: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda i, mostrando las predicciones
teo´ricas correspondientes al mejor ajuste y a la cosmolog´ıa del MICE.
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(a) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 21.50 < z < 21.80.
(b) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 21.80 < z < 22.00.
(c) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.00 < z < 22.20.
(d) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.20 < z < 22.40.
(e) Cross-corr: 0.3 < ANN-Z < 0.5 y 1.1 < ANN-Z
< 1.3 con 22.40 < z < 23.00.
Figura A.4: Cross-correlaciones con ANN-Z para la banda z, mostrando las predicciones




En esta seccio´n se muestran todas las funciones de cross-correlacio´n obtenidas a
partir de los datos reales del proyecto DES.
210 Ape´ndice B. DES-SPTE: Figuras
(a) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.25 < g < 23.45.
(b) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.45 < g < 23.75.
(c) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.75 < g < 23.95.
(d) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.95 < g < 24.15.
(e) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.25 < g < 23.45.
Figura B.1: Cross-correlaciones para la banda g incluyendo las predicciones teo´ricas co-
rrespondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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(a) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.00 < r < 23.30.
(b) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.30 < r < 23.50.
(c) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.50 < r < 23.70.
(d) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.70 < r < 24.00.
(e) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 24.00 < r < 24.50.
Figura B.2: Cross-correlaciones para la banda r incluyendo las predicciones teo´ricas co-
rrespondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
212 Ape´ndice B. DES-SPTE: Figuras
(a) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 22.75 < i < 23.05.
(b) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.05 < i < 23.25.
(c) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.25 < i < 23.45.
(d) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.45 < i < 23.75.
(e) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.75 < i < 24.25.
Figura B.3: Cross-correlaciones para la banda i incluyendo las predicciones teo´ricas co-
rrespondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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(a) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 22.00 < z < 22.30.
(b) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 22.30 < z < 22.60.
(c) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 22.60 < z < 22.80.
(d) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 22.80 < z < 23.00.
(e) Cross-corr: 0.3 < Z(LRGs) < 0.7 y 0.9 < ANN-
Z< 1.2 con 23.00 < z < 23.50.
Figura B.4: Cross-correlaciones para la banda z incluyendo las predicciones teo´ricas co-
rrespondientes a la cosmolog´ıa de Planck y a la que nos da el mejor ajuste.
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